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PROGRAMME 


D U 

COURS  DE  COSMOGRAPHIE 

(classe  de  rhétorique). 


Nota.  Les  numéros  indiquent  les  parnçraplics  du  Cours  élémentaire  i' Astronomie. 


Étoiles.  — Distances  angulaires.  Sphère  céleste  (59,  60,  63). 

Mouvement  diurne  apparent  des  étoiles.  — Culmination  Plan 
méridien.  — Axe  du  monde.  Pôles.  — Étoiles  circumpolaires.  — 
Étoile  polaire. — Hauteur  du  pôle  à Paris.  — Parallèles  ; équateur. 
— Jour  sidéral.  — Mouvement  de  rotation  de  la  terre  autour  de  la 
ligne  des  pôles , et  d’occident  en  orient  (6?  à 75). 

Différence  des  étoiles  en  ascension  droite.  — Déclinaisons  (79 
h 88). 

Description  du  ciel.  — Constellations  et  principales  étoiles.  — 
Étoiles  de  diverses  grandeurs.  — Combien  on  en  voit  à l'œil  r.u 
(64  à 66). 

Étoiles  périodiques,  temporaires,  colorées  (320  à 323). 

Étoiles  doubles.  Leurs  révolutions  (324). 

Distance  des  étoiles  à la  terre  (170). 

Voie  lactée  (325). 

Nébuleuses.  Nébuleuses  résolubles  (320  à 334). 

De  la  terre.  Phénomènes  qui  dmnent  une  première  idéo  de  sa 
forme  (52  à 55). 

Pôles.  Parallèles.  Équateur.  — Méridiens.  — Longitudes  et  la- 
titudes géographiques  (93  à 100). 

Valeurs  numériques  des  degrés  mesurés  en  France,  en  Laponie, 
au  Pérou,  et  rapportés  à l'ancienne  toise.  Leur  allongement,  à 
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mesure  qu'on  s'approche  des  pôles.  — Rayon  et  aplatissement  do 
la  terre.  — Longueur  du  mètre  (101  à 1 09). 

Cartes  géographiques.  — Projections  orthographique  et  stéréo- 
graphique. — Mappemonde. — Système  de  développement  en  usage 
dans  la  construction  de  la  carte  de  France  (111  à I 13). 

Du  soleil.  — Mouvement  annuel  apparent.  — Écliptique.  — 
Points  équinoxiaux.  — Constellations  zodiacales  (H  5,  116,  et  126 
à 129). 

Diamètre  apparent  du  soleil , variable  avec  le  temps.  Le  soleil 
parait  décrire  une  ellipse  autour  de  la  terre.  — Principe  des  aires 
(1  *3  à 147). 

Origine  des  ascensions  droites  (1  40). 

Ascension  droite  du  soleil.  Temps  solaires  vrai  et  moyen.  — 
Principes  élémentaires  des  cadrans  solaires  (178  à 186). 

Année  tropique.  Sa  valeur  en  jours  moyens.  — Calendrier.  — 
Réforme  julienne.  Réforme  grégorienne  (1  87  à 192). 

Distance  du  soleil  à la  terre  (I  48). 

Rapport  du  volume  du  soleil  à celui  de  la  terre  (150). 

Rapport  des  masses.  — Densité  du  soleil  rapportée  à la  densité 
moyenne  de  la  terre  (3 1 5).  • 

Taches  du  soleil  — Rotation  du  soleil  sur  lui-même  ('515154. 

Du  jour  et  de  la  nuit  en  un  lieu  déterminé  de  la  terre,  et  de  leurs 
durées  à différentes  époques  de  l'année.  — Crépuscules  (l  30  à 1 36). 

Saisons.  — Inégalité  de  la  durée  des  différentes  saisons  (129, 
137,  138  et  147). 

Idée  de  la  précession  des  équinoxes  (161  à 163). 

Mouvement  réel  de  la  terre  autour  du  soleil  (157  à 160). 

De  la  lune.  — Diamètre  apparent. — Phases.  Syzygies.  Quadra- 
tures.— Lumière  cendrée  ( 1 93  à 199). 

Révolutions  sidérale  et  synodique.  — Orbite  décrite  par  la  lune 
autour  de  la  terre  (206  5 214). 

Distance  de  la  lune  5 la  terre.  — Diamètre  réel  et  volume  de  la 
lune.  — Sa  masse  (202,  205  et  298). 

Taches.  — Rotation.  — Libration  en  longitude.  — Montagnes 
de  la  lune,  leur  hauteur.  — Constitution  volcanique  de  la  lune- 
— Absence  d'eau  et  d'atmosphère  (215  5 223). 
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Éclipses  de  lune.  — Elles  ont  lieu  au  moment  de  l’opposition. 

— Leur  cause.  — Pourquoi  il  n’y  en  a pas  lors  de  toutes  les  op- 
positions. — L’éclipse  peut  être  partielle  ou  totale.  — Ombre  et 
pénombre.  — Influence  de  l'atmosphère  terrestre  (227  à 230). 

Éclipses  de  soleil.  — Elles  ont  lieu  au  moment  de  la  conjonction 
de  la  lune.  — Pourquoi  il  n'y  en  a pas  lors  de  toutes  les  conjonc- 
tions. — Éclipses  partielles,  annulaires,  totales  (234  à 240). 

Des  planètes.  — Noms  des  principales.  — Leurs  distances 
moyennes.  — l.eurs  mouvements  autour  du  soleil  s'effectuent 
suivant  les  lois  de  Kepler.  — Enoncé  du  principe  de  la  gravitation 
universelle  (247,  249,  259,  261,26  4,  265  et  294). 

Planètes  inférieures.  — Mercure,  Vénus.  — Leurs  digressions 
orientale  et  occidentale.  — Phases  de  Vénus  (251  à 25  4 , 266  et 
267). 

Jupiter. — Rotation;  aplatissement  de  son  disque.  — Satellites, 
leurs  éclipses.  Vitesse  de  la  lumière  (257,  269  et  279). 

Saturne.  — Bandes.  — Rotation;  aplatissement.  Anneau  et 
satellites.  — Dimensions  des  différentes  parties  de  ce  système 
(257  et  270). 

Grand  nombre  de  très  petites  planètes  situées  entre  Mars  et. 
Jupiter  (264  et  273). 

Des  comètes.  — Noyau;  chevelure;  queue.  — Petitesse  delà 
masse  des  comètes.  Nature  do  leurs  orbites.  — Comètes  périodi- 
ques. — Comète  de  Halley.  — Comète  de  Biela;  son  dédouble- 
ment (281  à 284,  286  et  298). 

Phénomène  des  marées.  — Flux  et  reflux.  — Haute  et  basse 
mer.  — Circonstances  principales  du  phénomène.  Sa  période.  — 
Les  marées  sont  dues  aux  actions  combinées  de  la  lune  et  du  soleil. 

— Marées  des  syzygies  et  des  quadratures  (307  à 3 1 0). 
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COURS  ÉLÉMENTAIRE 


D’ASTRONOMIE 


§ 1 . On  donno  en  général  le  nom  d 'astres  an  soleil,  à la  lune,  et 
à cette  multitude  de  points  étincelants,  ou  étoiles,  dont  le  ciel  est 
parsemé  pendant  la  nuit.  L’astronomie  a pour  objet  l’étude  des 
astres  ; elle  comprend  l’ensemble  des  connaissances  qu’on  a pu  ac- 
quérir sur  leurs  mouvements,  leurs  dimensions  et  leur  constitution 
physiquo. 

Nous  nous  proposons  d’exposer  les  éléments  de  cette  science, 
en  insistant  d’une  manière  toute  spéciale  sur  ceux  des  phénomènes 
astronomiques  qui  jouent  un  rôle  important  dans  notre  existence. 
Mais  avant  d’entrer  dans  cette  étude,  nous  commencerons  parfaire 
connaître  les  instruments  divers  qui  ont  servi,  et  qui  servent  en- 
core aux  observations  astronomiques.  Ces  instruments  , grossiers 
dans  l’origino,  se  sont  perfectionnés  peu  à peu,  à mesure  que  la 
science  faisait  des  progrès,  et  sont  arrivés,  dans  ces  derniers  temps, 
à un  degré  de  perfection  extrêmement  remarquable.  La  connais  - 
sance  des  moyens  d’observation  fera  mieux  saisir  les  différents  ré- 
sultats auxquels  on  est  arrivé,  permettra  de  juger  du  degré  d'exac- 
titude qu'ils  comportent,  et  fera  concevoir  comment  on  pourrait 
vérifier  après  coup  la  réalité  des  faits  dont  se  compose  la  science 
astronomique. 
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CHAPITRE  PREMIER. 


DUS  INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  AUX  OBSERVATIONS 
ASTRONOMIQUES. 


§ 2.  Les  instruments  nécessaires  aux  observations  astronomiques 
sont  de  trois  sortes. 

1°  Les  uns  sont  destinés  à augmenter  la  puissance  de  la  vue,  à 
nous  faire  voir  les  astres  dans  des  conditions  beaucoup  plus  favo- 
rables que  celles  qui  se  présentent  naturellement  à nous,  pour  étu- 
dier leurs  formes,  leurs  apparences,  les  phénomènes  qui  se  passent 
à leur  surface,  et  entrer,  autant  que  possible,  dans  la  connaissance 
do  leur  constitution  physique  : ce  sont  les  lunettes  et  les  télescopes. 

2"  D'autres  sont  destinés  à la  mesure  des  angles,  dont  la  connais- 
sance est  nécessaire  pour  déterminer  complètement  la  position  de 
chaque  astre  dans  le  ciel. 

3°  Enfin,  les  astres  étant  constamment  en  mouvement,  réel  ou 
apparent,  on  peut  bien  déterminer  à chaquo  instant  la  position  de 
chacun  d’eux  au  moyen  des  instruments  dont  on  vient  de  parler; 
mais  cela  ne  suffit  pas  pour  qu’on  ait  une  connaissance  complète  de 
leurs  mouvements.  11  faut  encore  qu’on  sache  combien  de  temps 
chacun  de  ces  astres  met  pour  aller  d une  première  position  à une 
seconde,  puis  de  cette  seconde  position  à une  troisième,  etc.  ; on  a 
donc  besoin  d’instruments  qui  servent  à mesurer  le  temps.  Ce  sont 
les  horloges  et  les  chronomètres. 

Nous  commencerons  par  faire  connaître  ces  derniers  instruments; 
ensuite  nous  décrirons  les  lunettes,  les  télescopes,  et  les  instru- 
ments destinés  à la  mesure  des  angles . 

INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A MESURER  LE  TEMPS. 

§ 3.  Principe  de  la  mesure  du  temps.  — Tout  le  monde  a 
l’idée  de  ce  que  c’est  que  le  temps.  Lorsque  deux  faits  s'accomplis- 
sent l’un  après  l’autre,  on  dit  qu’entre  les  deux  il  s'est  écoulé  un 
certain  intervalle  de  temps.  Cet  intervalle  de  temps  est  plus  ou 
moins  long,  et  l'on  conçoit  que  sa  durée  puisse  être  exprimée  par 
un  nombre,  tout  aussi  bien  que  la  longueur  d'une  ligne,  le  poids 
d’un  corps,  etc.  Voyons  par  quels  moyens  on  peut  y arriver. 

Supposons  qu'un  môme  phénomène  se  reproduise  plusieurs  fois 
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de  la  même  manière,  et  dans  des  circonstances  identiquement  les 
mêmes;  on  sera  en  droit  de  regarder  comme  égaux  les  intervalles 
de  temps  qu'il  aura  employés  successivement  à se  produire.  C’est 
ainsi  que,  si  l’on  prend  différents  corps  exactement  pareils,  et  qu’on 
les  laisse  tomber  les  uns  après  les  autres,  de  la  même  hauteur,  et 
dans  un  air  tranquille,  se  trouvant  toujours  dans  les  mêmes  condi- 
tions de  température  et  d’élasticité,  le  temps  qu’un  de  ces  corps 
mettra  à tomber  sera  égal  à celui  que  mettra  pour  tomber  chacun 
des  autres  corps.  Si  deux  de  ces  intervalles  de  temps  égaux  se  suc- 
cèdent sans  interruption,  c’est-à-dire  si  l'instant  où  le  second  com- 
mence coïncide  avec  celui  où  lo  premier  finit,  il  en  résultera  un 
intervalle  de  temps  total  qui  sera  double  de  chacun  d’eux.  Do  mémo 
la  succession  non  interrompue  de  trois,  quatre,  cinq...,  intervalles 
de  temps  égaux  entre  eux  formera  un  int’ervalle  de  temps  unique 
qui  sera  triple,  quadruple,  quintuple de  l’un  d’eux. 

On  conçoit,  d'après  cela,  que,  pour  évaluer  un  intervalle  de  temps 
quelconque  en  nombre,  il  suffira  d'observer  un  phénomène  qui  se 
reproduise  successivement,  indéfiniment,  sans  interruption,  et  dans 
des  circonstances  exactement  les  mômes  Si  la  durée  do  ce  phéno- 
mène est  prise  pour  unité  de  temps,  le  nombre  de  fois  qu'il  se  pro- 
duira pendant  l’intervalle  de  temps  que  l’on  veut  mesurer  sera  la 
valeur  numérique  de  cet  intervalle  de  temps.  Tel  est  le  principe  de 
la  mesure  du  temps. 

Pour  réaliser  ce  qui  vient  d’être  dit,  on  a imaginé  divers  appa- 
reils que  nous  allons  faire  connaître,  et  dans  lesquels  on  a cherché 
à se  rapprocher  autant  que  possible  des  conditions  rigoureuses  que 
nous  avons  indiquées  comme  devant  servir  de  base  à la  mesure  du 
temps.  Mais,  quel  que  soit  le  soin  que  l’on  apporte  à la  construc- 
tion de  ces  appareils,  ils  conservent  toujours  quelque  chose  de  l’im- 
perfection des  œuvres  de  l’homme.  Nous  verrons  plus  tard  que  c’est 
dans  les  phénomènes  astronomiques  que  l’on  trouve  la  mesure  du 
temps  la  plus  exacte.  Jusque-là  cependant  nous  regarderons  les 
instruments  que  nous  allons  décrire  comme  nous  fournissant  les 
seuls  moyens  que  nous  puissions  employer  pour  mesurer  lo  temps, 
et  c’est  sur  leurs  indications  que  nous  nous  baserons  pour  arriver 
à la  connaissance  des  lois  du  mouvement  des  astres. 

§ 4.  Clepsydres.  — Les  premiers  instruments  dont  on  se  soit 
servi  pour  mesurer  le  temps  sont  les  clepsydres , ou  horloges  à eau,  qui 
ont  été  en  usage  dans  l’antiquité,  et  ont  été  employées  dans  différents 
lieux  aux  recherches  astronomiques.  Voici  en  quoi  ils  consistent. 

Imaginons  qu’un  réservoir  contienne  de  l’eau,  et  qu’un  orifice 
pratiqué  vers  sa  partie  inférieure  permette  au  liquide  de  s’écouler. 


Digitized  by  Google 


k INSTRUMENTS  QUI  SERA  ENT  \ MESURER  LE  TEMPS. 

Si,  par  un  moyen  quelconque,  on  parvient  à rendre  l’écoulement 
régulier,  il  sortira  du  réservoir  des  quantités  égales  de  liquide  en 
temps  égaux.  Le  volume  de  1 eau  écoulée  dans  un  temps  quelconque 
pourra  donc  servir  de  mesure  à ce  temps. 

Pour  obtenir  un  écoulement  régulier  de  l'eau  contenue  dans  le 
réservoir,  il  suffit  d’y  entretenir  un  niveau  constant  ; on  y arrive 
très  facilement  au  moyen  de  la  disposition  suivante.  Le  réservoir  A, 
pg.  1 , est  constamment  alimenté  par  un  robinet  B.  La  quantité 

d’eau  fournie  par 
ce  robinet  est  plus 
grande  que  celle 
qui  doit  traverser 
l’orifice  C , lorsque 
l'écoulement  est  ré- 
gulièrement établi. 
Par  suite  de  cet  ex- 
cès du  liquide  qui 
arrive  dans  le  ré- 
servoir A,  le  niveau 
tend  à s’y  élever  de 
plus  en  plus  ; mais 
une  décharge  laté- 
rale D s'y  oppose,en 
laissant  constam- 
ment sortir  le  li- 
quide excédant.  Le 
niveau  de  l’eau  conserve  donc  ainsi  une  position  invariable  dans 
le  réservoir  A,  et  l’écoulement  s'effectue  par  P orifice  C avec  une 
vitesse  qui  reste  toujours  la  même. 

Pour  mesurer  un  intervalle  do  temps  quelconque,  au  moyen  de 
l’écoulement  ainsi  obtenu,  il  n'y  a plus  qu'à  recueillir  l’eau  qui 
sort  du  réservoir  pendant  cet  intervalle  de  temps,  et  à en  déterminer 
le  volume.  Mais,  au  lieu  de  cela,  on  dispose  l'appareil  de  manière  à 
lui  faire  donner  des  indications  continues  II  suffit,  en  effet,  que  l’eau 
sortant  du  réservoir  tombe  dans  un  vase  de  forme  cylindrique  ou 
prismatique,  et  s’y  accumule  de  plus  en  plus.  Le  niveau  de  l'eau 
montera  dans  ce  vase  avec  une  vitesse  uniforme,  et  marquera  le 
temps  par  la  position  qu'il  occupera,  position  qui  pourra  d’ailleurs  être 
aisément  déterminée  au  moyen  d’une  échelle  graduée  fixée  au  vase. 

Souvent,  afin  de  rendre  les  indications  plus  visibles,  et  aussi 
pour  donner  plus  d’élégance  à l'appareil,  on  place  un  flotteur  dans 
le  vase  où  se  rend  l'eau  écoulée  ; ce  flotteur,  formé  d'un  morceau 
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de  liège,  porte  un  index  qui  se  trouve  à côté  d'une  échelle  graduée, 
et  vient  correspondre  successivement  aux  diverses  divisions  do 
cette  échelle,  à mesure  que  le  liquide  le  soulève  en  s’accumulant  de 
plus  en  plus  dans  le  vase.  C’est  ce 
que  montre  la  pg.  2,  qui  représente 
une  clepsydre  de  cette  espèce. 

L’eau , dont  l’écoulement  sert  à 
mesurer  le  temps,  se  rend  dans  une 
capacité  que  l'on  n’aperçoit  pas, 
et  qui  est  située  vers  le  bas  de 
l’appareil;  elle  y fait  monter  pro- 
gressivement un  flotteur,  qui  sup- 
porte les  deux  petites  figures  placées 
de  chaque  côté  de  la  colonne  supé- 
rieure ; une  de  ces  figures  porte  uno 
baguette  dont  l'extrémité  aboutit  à 
une  échelle  tracée  sur  la  colonne , 
et  indique  le  temps  par  la  division 
de  l'échelle  à laquelle  cette  baguette 
correspond. 

Une  autre  disposition , qui  a été 
également  adoptée,  avait  pour  ob- 
jet de  faire  marquer  le  temps  par 
une  aiguille  mobile  sur  un  cadran , 
comme  cela  a lieu  dans  nos  hor- 
loges actuelles.  A cet  effet,  le  flot- 
teur A,  /»<;.  3,  auquel  l'eau  de  la 
clepsydre  communique  un  mou- 
vement ascendant , est  attaché  à 
l’extrémité  d’une  chaîne,  qui  s'en- 
roule autour  d’un  cylindre  hori- 
zontal B,  et  qui  supporte  à son 
autre  extrémité  un  contre-poids  C 
un  peu  plus  léger  que  le  flotteur  A.  Lecylindre  B peut  librement 
tourner  sur  lui-même  ; il  porto  à une  de  ses  extrémités  uno  aiguille 
qui  le  suit  dans  ce  mouvement,  et  qui  parcourt  ainsi  toute  la  cir- 
conférence d’un  cadran  adapté  à la  face  extérieure  de  l'appareil. 
Lorsque  le  flotteur  A monte,  le  contre-poids  C descend,  et  la  chaîne 
fait  tourner  le  cylindre  B,  ainsi  que  l’aiguille  qui  lui  est  fixée  ; cette 
aiguille  marque  le  temps  par  la  position  quelle  occupe  sur  le  cadran. 

Les  clepsydres  sont  les  seuls  instruments  dont  les  anciens  se 
soient  servis  pour  mesurer  le  temps,  dans  leurs  recherches  astrono- 
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miques,  indépendamment  de  l'observation  des  astres  eux-mémes. 

Ces  instruments,  dont  les  in- 
dications n'étaient  pas  suscep- 
tibles d’acquérir  une  grando 
précision , sont  complètement 
abandonnés  de  nos  jours. 

§ 5.  Sabliers. — Le  sablier 
diffère  de  la  clepsydre  en  ce 
que  l’eau  y est  remplacée  par 
du  sable  fin.  C’est  1 écoulement 
du  sable  par  un  orifice  qui  sert 
à mesurer  le  temps. 

Un  sablier  se  compose  de 
deux  vases  de  verre  A,  B, 
fig . 4 , de  même  forme , fixés 
l’un  à l'autre  de  manièro  que 
leurs  ouvertures  se  corres- 
pondent en  C.  Du  sable  fin  et 
aussi  régulier  que  possible  a 
été  introduit  dans  l'un  des  deux 
vases,  avant  leur  réunion.  Co 
sable  peut  passer  dans  l'autre 
vase , lorsqu'on  donne  à l'ap- 
pareil la  position  qu  indiquo  la 
figure  ; mais , pour  que  ce  pas- 
sage s effectue  lentement , on 
rétrécit  l’ouverture  C par  la- 
F,s-  3-  quollc  les  deux  vases  commu- 

niquent l'un  avec  l'autre.  Le 
sable  étant  fin  et  régulier,  et 
l’instrument  étant  disposé  sy- 
métriquement de  part  et  d’au- 
tre de  l'ouverture  C , on  peut 
admettre  que  le  temps  employé 
par  le  sable  à passer  d’un  vase 
dans  l’autre  est  toujours  lo 
même,  soit  qu’il  sorte  do  A 
pour  aller  en  B , soit  qu'au 
Fig.  4.  contraire  il  sorte  de  B pour  aller 

en  A. 

Pour  se  servir  d’un  sablier,  on  le  pose  sur  une  table,  en  ayant 
soin  de  mettre  en  haut  le  vase  qui  contient  le  sable.  Aussitôt  lo 
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sable  commence  à couler  dans  le  vase  inférieur,  ef.  l'écoulement 
continue  ainsi  d'une  manière  très  régulière,  jusqu’à  ce  que  le  vase 
supérieur  soit  complètement  vidé.  Alors  on  retourne  l’instrument, 
et  le  sable  recommence  à couler  dans  le  vase  qu’il  vient  de  quitter. 
Lorsque  ce  second  écoulement  est  terminé,  on  retourne  do  nouveau 
le  sablier,  et  ainsi  de  suite,  pendant  toute  la  durée  de  l’intervalle 
de  temps  dont  on  veut  avoir  la  mesure. 

On  voit,  par  là,  que  l’emploi  du  sablier  est  beaucoup  moins 
commode  que  celui  do  la  clepsydre,  surtout  pour  mesurer  des  in- 
tervalles de  temps  un  peu  longs.  D’un  autre  côté,  les  indications 
qu’il  fournit  sont  encore  moins  précises  que  celles  de  cet  autre  in- 
strument. Aussi,  quoiqu’il  ait  été  connu  des  anciens,  ne  s’en  sont- 
ils  pas  servis  pour  leurs  observations  astronomiques. 

De  nos  jours  le  sablier  est  encore  employé  dans  diverses  circon- 
stances où  l’on  n’a  pas  besoin  d'une  grande  précision.  Mais,  an 
lieu  de  s'en  servir  pour  évaluer  en  nombre  la  durée  d’un  intervalle 
de  temps  qui  n’est  pas  connu,  on  s’en  sert  au  contraire  pour  mar- 
quer la  fin  d’un  intervalle  de  temps  dont  la  durée  est  déterminée 
d’avance.  Cet  usage  restreint  permet  d'éviter  les  retournements 
successifs  dont  nous  avons  parlé  il  n’y  a qu’un  instant,  et  fait  que 
le  sablier  est  d’un  emploi  beaucoup  plus  commode  : pour  cela  on 
construit  l'instrument  de  telle  manière  que  le  sable  mette  à passer 
d’un  vase  dans  l’autre  précisément  le  temps  que  le  sablier  est  des- 
tiné à marquer. 

§ 6.  Premières  horloges  A poids.  — L invention  des  hor- 
loges à poids,  qui  remonte  à une  époque  déjà  ancienne,  mais  peu 
connue , a été  un  grand  pas  fait  pour  arriver  à une  mesure  exacte 
du  temps.  Ces  horloges,  formées  uniquement  de  pièces  solides  dont 
les  mouvements  sont  solidaires,  sont  susceptibles  de  présenter 
beaucoup  plus  de  constance  et  de  régularité  dans  leur  marche  que 
les  clepsydres  et  les  sabliers.  Elles  se  trouvent  dans  des  conditions 
beaucoup  plus  favorables,  pour  que  les  mouvements  successifs 
que  prennent  leurs  différentes  pièces  aient  entre  eux  ce  caractère 
d’identité  que  nous  avons  indiqué  comme  devant  former  la  base  de 
toute  mesure  artificielle  du  temps  (§  3). 

Les  premières  horloges  à poids  qui  aient  été  construites,  étaient 
cependant  loin  de  satisfaire  à ces  conditions  de  régularité  dans  le 
mouvement  Voici  en  quoi  elles  consistent.  Un  poids  A,  fig.  5, 
attaché  à l'extrémité  d'une  corde , tend  à faire  tourner  un  cylin- 
dre B sur  lequel  la  corde  est  enrouléo.  Ce  cylindre,  mobile  autour 
de  son  axe  de  figure , porto  une  roue  dentée  C , qui  tourne  néces- 
sairement avec  lui.  La  roue  C,  engrenant  avec  un  pignon  D,  oblige 


Digitized  by  Google 


8 INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A MESURER  LE  TEMPS. 


l'axe  Ede  ce  pignon  à tourner  en  même  temps  que  le  cylindre  B. 
De  même  le  mouvement  de  l'axe  E se  transmet , par  la  roue  F et 

le  pignon  G,  à un  autre 
axe  H ; et  ainsi,  de  proche 
en  proche,  un  dernier  axe 
I reçoit  un  mouvement 
de  rotation , par  suite  de 
l’action  du  poids  A sur 
le  cylindre  B.  Cet  axe  I 
porte  à son  extrémité  une 
roue  dentéo  K , d’une 
forme  particulière , à la- 
quelle on  donne  le  nom 
de  roue  de  rencontre.  A 
côté  de  cette  roue  K , so 
trouve  un  axe  vertical  L, 
muni  de  deux  petites  pa- 
lettes planes  M,  N,  diri- 
gées à angle  droit  l’une 
sur  l’autre,  et  tellement 
disposées  que  la  première 
puisse  être  rencontrée  par 
les  dents  inférieures  do 
la  roue  K,  et  la  seconde 
par  les  dents  supérieures 
de  la  même  roue.  Enfin 
l’axe  L porte  à sa  partie 
supérieure  une  roue  sans 
dents  O,  nommdë  balan- 
cier, sorte  de  volant  ana- 
logue à ceux  qu’on  voit 
dans  certaines  machines 
et  qui  servent  à en  régu- 
lariser le  mouvement.  La 
présence  de  l’axe  L , avec 
ses  palettes  M,  N,  s’oppose  à ce  que  la  roue  de  rencontre  K prenne 
un  mouvement  continu,  par  suite  de  l’action  du  poids  moteur  A. 
A peine  cette  roue  a-t-elle  commencé  à tourner,  que  ses  dents 
rencontrent  l’une  des  palettes  M , N , et  transmettent  ainsi  brus- 
quement à l’axe  L un  mouvement  de  rotation;  bientôt  les  dents 
de  la  même  roue  rencontrent  l’autre  palette , arrêtent  l’arbre  L 
dans  son  mouvement,  et  le  font  tourner  en  sens  contraire;  puis  la 
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première  palette  est  rencontrée  de  nouveau  par  les  dents  de  la 
roue  K , et  ainsi  de  suite.  L’arbre  vertical  L prend  ainsi  un  mou- 
vement alternatif,  et  en  même  temps  tout  le  reste  du  mécanisme, 
depuis  le  cylindre  B jusqu'à  la  roue  de  rencontre  K , est  arrêté 
périodiquement  dans  son  mouvement.  La  partie  de  l’appareil  dont 
le  mouvement  alternatif  détermine  ces  arrêts  successifs  se  nomme 
le  régulateur. 

Cette  disposition  des  premières  horloges  à poids  donne  bien  lieu 
en  apparence  à la  reproduction  successive  et  indéfinie  d’un  même 
phénomène , qui  semble  s'accomplir  toujours  dans  des  conditions 
identiquement  les  mêmes.  Mais  si  l’on  y fait  attention , on  verra 
que  ce  phénomène,  c'est-à-dire  le  mouvement  que  prend  l’axe  L , 
soit  dans  un  sens,  soitdans  l’autre,  par  suite  de  l’action  de  la  roue  K 
sur  une  des  palettes  M,  N,  est  loin  de  s’effectuer  avec  ce  caractère 
apparent  de  régularité.  Le  mouvement  du  régulateur  est  produit 
par  la  pression  que  l’une  des  palettes  M , N , éprouve  do  la  part 
d’une  des  dents  de  la  roue  K ; cette  pression  est  le  résultat  de  l'ac- 
tion du  poids  A sur  le  cylindre  B,  action  qui  conserve  bien  constam- 
ment la  même  intensité  : mais  la  transmission  de  cette  action  à la 
roue  K,  par  l'intermédiaire  des  rouages  dont  l’horloge  se  compose, 
fait  que  la  pression  exercée  par  les  dents  de  la  roue  K sur  les  pa- 
lettes M,  N,  ne  reste  pas  toujours  la  même.  II  se  produit,  en  effet, 
entre  les  dents  des  diverses  roues  qui  engrènent  les  unes  avec  les 
autres,  des  frottements  qui  absorbent  une  portion  de  l’action  du 
poids  moteur  A ; et  il  est  impossible  que  les  diverses  dents  de 
chaque  roue  soient  taillées  avec  une  telle  similitude  de  forme  entre 
elles,  qu’il  n’en  résulte  pas  des  changements  dans  la  grandeur  des 
frottements,  suivant  que  c’est  telle  ou  telle  dent  qui  sert  à trans  - 
mettre  le  mouvement.  11  s’ensuit  que  les  mouvements  partiels  et 
alternatifs  de  l’axe  L et  du  balancier  O ne  s’effectuent  pas  tous 
avec  la  même  rapidité,  et  qu’en  conséquence  les  intervalles  de 
temps  compris  entre  les  moments  d’arrêts  successifs  des  rouages 
ne  sont  pas  égaux. 

L’imperfection  que  nous  venons  de  signaler  dans  les  horloges  à 
poids,  telles  qu’on  les  construisait  d’abord , fait  que  pendant  long- 
temps on  leur  a préféré  les  clepsydres  comme  étant  plus  exactes. 
Mais,  par  l'application  du  pendule  à ces  horloges,  on  est  parvenu 
à leur  donner  une  telle  supériorité  de  marche,  que  les  clepsydres 
sont  dès  lors  complètement  tombées  en  désuétude. 

§ 7.  Pendule.  — Le  pendule,  dans  sa  plus  grande  simplicité, 
consiste  en  un  corps  pesant,  pg.  6,  do  petites  dimensions,  tel  qu'une 
balle  de  plomb  suspendue  à l'extrémité  inférieure  d’un  fil  très  délié, 
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dont  l'extrémité  supérieure  B est  fixe.  Par  suite  do  l’action  de  la 
pesanteur,  le  corps  A tend  naturellement  à se  placer  dans  une  po- 
sition d'équilibre  telle  que  le  fil  AB  soit  vertical.  Si  l’on  vient  à 

déranger  le  pendulo  pour  le 
placer  dans  la  position  qu’in- 
dique la  (ig.  7,  et  qu'ensuite 
on  l'abandonne  à lui-méme,  la 
pesanteur  le  mettra  aussitôt 
en  mouvement.  Il  se  rappro- 
chera ainsi  de  la  position  d’é- 
quilibre CB  dont  nous  avons 
parlé  d'abord  ; mais  lorsqu'il 
l’aura  atteinte,  il  la  dépassera 
en  vertu  de  sa  vitesso  acquise, 
et  son  éloignera  de  l'autre 
côté,  jusqu'à  ce  qu'il  ait  pris 
uno  position  A B,  symétrique 
de  la  première  AB,  par  rap- 
port a la  verticale  CB.  Alors  le  pendule,  ayant  perdu  toute  sa 
vitesse,  reviendra  en  sens  contraire,  par  suite  de  faction  inces- 
sante de  la  pesanteur;  il  repassera  par  la  position  verticale  CB,  et 
s’en  éloignera  ensuite  de  I autre  côté  pour  revenir  dans  sa  position 
initiale  AB.  A partir  de  là,  un  nouveau  mouvement  recommencera 
comme  précédemment , et  ainsi  de  suite.  Si  ce  mouvement  oscilla- 
toire du  pendule  s'effectuait  dans  un  espace  vide  d’air,  et  s’il  était 
possible  d éviter  les  résistances  qui  se  produisent  toujours  ii  son 
point  de  suspension  B,  l’amplitude  des  oscillations  successives 
resterait  toujours  la  môme,  et  le  pendule  marcherait  indéfiniment. 
Mais,  en  réalité,  les  résistances  dues  à l’air  dans  lequel  se  meut 
le  pendule,  et  à son  mode  do  suspension,  diminuent  peu  à peu  ses 
oscillations,  et , au  bout  de  quelque  temps,  elles  finissent  par  dis- 
paraître complètement. 

En  étudiant  le  mouvement  du  pendule,  Galilée  a trouvé  (en 
1639)  les  deux  lois  suivantes  : 1°  La  durée  des  oscillations  d'un 
pendule  est  sensiblement  la  même,  quelle  que  soit  leur  amplitudo, 
pourvu  que  cette  amplitude  soit  petite.  2°  Les  durées  dos  petites 
oscillations  de  divers  pendules  sont  entre  elles  dans  le  même  rap- 
port que  les  racines  carrées  des  longueurs  de  ces  pendules.  La 
connaissance  de  ces  lois  lui  suggéra  1 idée  de  se  servir  des  oscilla- 
tions du  pendule  pour  la  mesure  du  temps.  Il  suffit,  en  effet,  pour 
cela  de  mettre  un  pendule  en  mouvement,  et  de  compter  les  oscil- 
lations qu’il  effectue  dans  l'intervalle  de  temps  que  l’on  veut  éva- 
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lucr.  La  diminution  progressive  de  l'amplitude  de  ses  oscillations 
n'empêche  pas  que  leur  durée  reste  la  même,  comme  cela  résulte 
de  la  première  des  lois  qui  viennent  d’être  énoncées  ; et,  par  con- 
séquent, le  mouvement  du  pendule  réalise  la  succession  non  inter- 
rompue de  phénomènes  ayant  tous  la  même  durée,  ce  qui  rentre 
complètement  dans  l’idée  générale  que  nous  nous  sommes  faite  sur 
la  mesure  artificielle  du  temps  (§  3).  D’un  autre  côté,  la  seconde  des 
lois  trouvées  par  Galilée  montre  que  l'on  peut  donner  au  pendule 
une  longueur  telle,  que  la  durée  de  chacune  de  ses  petites  oscilla- 
tions soit  précisément  égale  à l’unité  de  temps  que  l’on  veut  adopter. 

Galilée,  et  quelques  astronomes  après  lui,  employèrent  en  effet  le 
pendule  comme  moyen  de  mesurer  le  temps  dans  leurs  observa- 
tions astronomiques.  Mais  l’emploi  de  cet  instrument,  si  simple  en 
lui-même,  présentait  des  difficultés , à cause  de  la  nécessité  de 
suivre  tous  ses  mouvements  pour  compter  les  oscillations,  et  aussi 
à cause  du  peu  de  temps  au  bout  duquel  un  pendule  abandonné  à 
lui-même  cesse  d’effçctuer  des  oscillations  appréciables. 

Peu  de  temps  après,  en  1657,  Huygens  eut  l'heureuse  idée  de 
construire  une  horloge,  en  adaptant  le  pendule  de  Galilée  aux  an- 
ciennes horloges  à poids.  A partir  de  là , les  indications  fournies 
par  les  horloges  sont  devenues  incomparablement  plus  exactes 
qu’elles  ne  l'étaient  auparavant,  et  cela  a fait  faire  un  pas  immense 
à l’astronomie  d’observation. 

§ 8.  Horloge»  à pendule  et  à poids.  — Dans  les  horloges 
à poids  dont  nous  avons  parlé  précédemment  (§  6),  le  poids  moteur 
donnait  un  mouvement  de  rotation  à une  série  d’arbres  horizon- 
taux communiquant  entre  eux  au  moyen  de  roues  dentées  ; et  ce 
mouvement  d'ensemble  était  arrêté,  à chaque  instant,  par  faction 
des  palettes  fixées  à l'axe  du  balancier  sur  les  dents  de  la  roue  de 
rencontre.  Les  intervalles  de  temps  compris  entre  les  moments 
d’arrêts  successifs  ainsi  produits  n’étaient  pas  parfaitement  do 
même  durée,  ainsi  que  nous  lavons  expliqué.  Pour  obviera  cet 
inconvénient , Huygens  remplaça  le  régulateur  à balancier,  dont 
les  mouvements  alternatifs  étaient  uniquement  le  résultat  do  l’ac- 
tion du  poids  moteur,  par  un  pendule  dont  les  oscillations  devaient 
s’effectuer  indépendamment  de  cette  action;  et  il  disposa  la  ma- 
chine de  manière  que  le  mouvement  des  rouages  fût  arrêté  à cha- 
cune de  ces  oscillations. 

Diverses  dispositions  ont  été  successivement  imaginées  pour 
établir  la  liaison  entre  les  rouages  et  le  pendule.  La  partie  du  mé- 
canisme qui  a pour  objet  d’établir  cette  liaison  , par  l’intermédiaire 
do  laquelle  le  pendule  arrête  périodiquement  le  mouvement  produit 
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par  le  poids  moteur,  se  nomme  échappement.  Nous  nous  contente- 
rons de  décrire  l'échappement  à ancre,  un  de  ceux  que  l’on  emploie 
le  plus  maintenant,  et  qui  remplissent  le  mieux  l'objet  auquel  ils 
sont  destinés. 

Cet  échappement  est  représenté  ici,  / ig . 8.  Une  pièce  ABC,  en 

forme  d’ancre , est 
suspendue  à un  axe 
horizontal  D , et  peut 
librement  tourner  au- 
tour de  cet  axe.  L’an- 
cre reçoit  du  pendule 
un  mouvement  oscil- 
latoire autour  de  son 
axe  de  suspension. 
Entre  ses  deux  extré- 
mités A et  C,  se  trouve 
une  roue  E,  qui  est 
fixée  au  dernier  arbre 
du  mécanisme  do 
1 horloge.  Celte  roue 
E , à laquelle  le  mo- 
teur tend  constam- 
ment à donner  un 
mouvement  de  rota- 
tion, remplace  la  roue 
de  rencontre  K de  la 
fig-  8 (page  8).  Pen- 
dant le  mouvement 
d'oscillation  de  l'an- 
cre, les  dents  de  cette 
roue  viennent  alter- 
nativement s'appuyer 
sur  la  face  inférieure 
de  la  partie  A , et  sur  la  face  supérieure  de  la  partie  C.  Ces  deux 
faces  sont  d'ailleurs  taillées  suivant  des  arcs  de  cercle  concentri- 
ques à l’axe  D;  en  sorte  que,  pendant  tout  le  temps  qu’une  dent  de 
la  roue  E est  arrêtée  par  uno  des  extrémités  de  l’ancre,  cette  dent, 
et  par  suite  la  roue,  restent  complètement  immobiles. 

Les  deux  extrémités  A et  Cde  l’ancre  présentent,  du  côté  do  la 
roue,  deux  parties  wm,  pq  , inclinées  on  sens  contraire,  sur  les- 
quelles les  dents  de  la  roue  doivent  glisser  avant  d'échapper.  Au 
moment  où  ce  glissement  se  produit,  la  dent  exerce  sur  l’ancre  une 
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pression  qui  lend  à augmenter  sa  vitesse,  et  l’ancre  réagit  de  son 
côté  sur  le  pendule , pour  entretenir  son  mouvement.  Sans  la  pré- 
sence de  ces  deux  petits  plans  inclinés,  l'amplitude  des  oscillations 
du  pendule  décroîtrait  progressivement,  en  raison  des  résistances 
occasionnées  par  l’air  et  le  mode  de  suspension  du  pendule,  et  aussi 
en  raison  de  celles  qui  proviennent  du  frottement  de  la  roue  dc- 
chappement  sur  les  faces  de  l’ancre  : ces  résistances  rendraient, 
au  bout  de  peu  de  temps,  les  oscillations  du  pendule  assez  petites 
pour  que  les  dents  de  la  roue  E n’échappent  plus , et  l’horloge 
s’arrêterait. 

La  /îg.  9 montre  de  quelle  manière  l’ancre  est  mise  en  commu- 
nication avec  le  pendule.  L’axe  horizontal  D,  auquel  « 
elle  est  fixée,  porte  à un  bout  une  tige  F,  qui  se 
termine  inférieurement  par  une  fourchette  horizon- 
tale G.  Le  pendule,  dans  lequel  le  lil  de  suspension 
est  remplacé  par  une  tige  rigide,  est  disposé  de  ma- 
nière que  cette  tige  passe  entre  les  branches  de  la 
fourchette  ; en  sorte  que  le  pendule  ne  peut  pas 
osciller  sans  que  l’ancre  oscille  en  même  temps. 

On  comprend  aisément  le  grand  avantage  qui 
résulte  de  la  substitution  du  pendule  au  balancier 
des  premières  horloges  à poids.  Ici  l’action  du  poids 
moteur,  modifiée  irrégulièrement  par  les  frottements 
qui  se  produisent  dans  les  rouages,  n’a  plus  qu'une 
faible  influence  sur  le  mouvement  oscillatoire  qui 
détermine  les  arrêts  successifs  du  mécanisme  ; cotte 
influence  ne  se  fait  sentir  que  dans  le  frottement  des 
dents  de  la  roue  d’échappement  sur  les  faces  de 
l’ancre,  frottement  qu’on  peut  rendre  presque  nul, 
et  dans  les  impulsions  que  l’ancre  reçoit  des  dents, 
au  moment  où  elles  échappent.  11  en  résulte  bien 
de  légères  variations  dans  l’amplitude  des  oscilla- 
tions du  pendule  ; mais  la  durée  de  ces  oscillations 
n’en  est  pas  sensiblement  altérée,  en  raison  de  la 
précieuse  propriété  du  pendule  découverte  par  Fig.  9. 
Galilée. 

§ 9.  On  cherche  naturellement  à disposer  le  pendule  de  ma- 
nière à diminuer  autant  que  possible  la  résistance  occasionnée  par 
l’air  dans  lequel  il  se  meut,  ainsi  que  celle  qui  résulte  de  son  modo 
de  suspension. 

Pour  diminuer  celle  qui  provient  de  l’air  atmosphérique,  on 
dorme  habituellement  au  corps  massif  qui  termine  inférieurement 
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le  pendule,  la  forme  d’une  lentille 'dont  les  plus  grandes  dimen- 
sions sont  dirigées  dans  le  plan  du  mouvement  oscillatoire  du  pen- 
dule. l’ar  cette  disposition , le  pendule  ne  présente  qu'une  faible 
S’urface  à l’air,  et  la  lentille  le  rencontrant  par  sa  tranche,  en 
écarte  les  molécules  sans  grande  difliculté. 

Quant  au  mode  de  suspension  du  pendule,  il  doit  être  tel  que  lo 
mouvement  oscillatoire  puisse  s'efl'cctuer  sans  qu'il  se  produise  de 

frottement  entre  les  parties 
mobiles  et  les  parties  fixes  de 
l’appareil.  On  adopte  pour  cela 
deux  dispositions  différentes. 

Dans  la  suspension  à couteau, 
fig  ■ 1 0,  la  tigedu  pendule  porte 
à sa  partie  supérieure  une  pièce 
d'acier,  faisant  saillie  de  part 
et  d’autre,  et  se  terminant, 
vers  le  bas,  par  une  arête  fine, 
mais  non  tranchante  ; cette  es- 
pèce de  couteau  repose,  par  son  arête,  au  fond  d'un  sillon  que 
l'on  a pratiqué  sur  la  face  supérieure  d’un  support  fixe,  formé 
d’une  matière  très  dure,  telle  que  de  l’acier 
ou  de  l’agate.  Le  pendule,  en  oscillant, 
tourne  autour  de  l’arête  du  couteau  do  sus- 
pension comme  autour  d’un  axe,  cl  il  n'en 
résulte  pas  sensiblement  de  frottement. 

Dans  la  suspension  à ressort,  fig.  H,  la 
tige  À du  pendule  est  accrochée  à la  partie 
inférieure  d'une  pièce  BB,  formée  essen- 
tiellement de  deux  lames  minces  d'acier  dont 
les  extrémités  supérieures  sont  fortomeiit 
serrées  entre  les  mâchoires  d une  pince  fixe. 
Lo  pendule  ne  peut  osciller  qu’en  faisant 
Fig.  n.  fléchirces  lamcsdacier,quisecourbentainsi, 
tantôt  d’un  côté,  tantôt  de  l’autre.  Il  est  évi- 
dent qu’ici  il  ne  peut  pas  y avoir  de  frottements  résultant  des  oscil- 
lations du  pendule;  niais  on  peut  se  demander  si  la  roideur  des 
ressorts  do  suspension  ne  produit  pas  le  même  effet  que  des  frotte- 
ments, en  faisant  obstacle  au  mouvement  du  pendule.  En  y réflé- 
chissant, on  reconnaît  qu’il  n'en  est  rien,  c’est-à-dire  que  la  roideur 
des  ressorts  n est  pas  de  nature  à diminuer  progressivement 
l’amplitude  des  oscillations , de  manière  à les  faire  disparaitro 
complètement  au  bout  de  quelque  temps.  On  voit  en  effet  que,  si 
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d'une  part  la  roideur  des  ressorts  tend  à diminuer  la  vitesse  du 
pendule  pendant  qu'il  s’éloigne  de  la  verticale,  d'une  autre  part 
leur  élasticité  tend  à accélérer  son  mouvement  lorsqu'il  s'en  rap- 
proche ; en  sorte  qu'il  en  résulte  une  telle  compensation  , que 
lorsque  le  pendule  revient  passor  par  la  position  verticale,  il  a exac- 
tement la  môme  vitesse  que  si  les  ressorts  de  susponsion  n'avaient 
eu  aucune  influence  sur  sa  marche,  depuis  son  dornier  passage 
par  cette  position.  Il  est  bon  d'observer  cependant  que  l’action  des 
ressorts  de  suspension  modifie  un  peu  la  durée  des  oscillations. 
MM.  Laugier  et  Winnerl  ont  môme  reconnu  récemment  qu'on  pou- 
vait profiter  de  cette  circonstance,  pour  faire  disparaître  les  très 
petites  différences  qui  existent,  encore  entre  les  durées  des  oscil- 
lations d'un  pendule , lorsque  l'amplitude  de  ces  oscillations  varie 
de  zéro  à 5 degrés  : en  combinant  convenablement  la  force  des  res- 
sorts avec  le  poids  de  la  lentille,  on  peut  faire  que,  dans  toute  cette 
étendue,  les  durées  des  oscillations  n’aient  entre  elles  que  des  dif- 
férences inappréciables. 

§ 10.  Les  changements  de  température,  en  occasionnant  des 
variations  dans  les  dimensions  d'un  pendule,  déterminent  néces- 
sairement des  variations  correspondantes  dans  la  durée  do  ses 
oscillations , ainsi  que  cela  résulte  de  la  seconde  des  lois  trou- 
vées par  Galilée.  On  parvient  cependant  à mettre  le  pendule  à 
l'abri  de  ces  variations  , en  le  composant  do  plusieurs  parties 
formées  de  matières  différentes  dont  les  dilatations  se  contrarient; 
de  telle  sorto  quo,  malgré  l’élévation  ou  l’abaissement  de  la  tem- 
pérature , la  durée  de  ses  oscillations  reste  constamment  la  môme. 
Un  pendule  construit  de  manière  à satisfaire  à cette  condition 
se  nomme  un  pendule  compensateur.  On  en  a imaginé  plu- 
sieurs ; nous  nous  contenterons  de  faire  connaître  les  deux  prin  - 
cipaux. 

Le  pendule  compensateur  à grille  est  représenté  par  la  fig.  12. 
La  lentille  L est  suspendue  à une  traverse  de  laiton  aa,  fixée  aux 
extrémités  inférieures  de  deux  tiges  de  fer  b,  b ; ces  deux  tiges  sont 
elles-mêmes  suspendues  à une  seconde  traverse  de  laiton  cc,  qui 
s’appuie  sur  les  extrémités  supérieures  de  deux  tiges  de  zinc  d,  d; 
ces  tiges  de  zinc  sont  supportées,  vers  le  bas,  par  une  troisième 
traverse  ee,  fixée  à la  partie  inférieure  de  la  tige  centrale  fg  ; enfin 
cette  tige  centrale,  qui  se  prolonge  vers  le  haut  jusqu’au  point  de 
susponsion  du  pendule , se  compose  d’une  douille  de  laiton  f,  et 
d une  tringle  de  fer  g qui  pénètre  dans  la  douille  et  y est  fixée  par 
la  goupille  h.  Lorsque  la  température  vient  à s’élever,  la  tige  do 
fer  g et  la  douille  f s’allongent  ; la  traverse  ee  s’éloigne  donc  du 
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point  de  suspension  du  pendule  Si  les  tiges 
de  zincd,  d , ne  changeaient  pas  de  dimension, 
la  traverse  cc  suivrait  la  précédente,  et  s'éloi- 
gnerait comme  elle  du  point  de  suspension, 
en  glissant  le  long  de  la  tige  g.  La  dilatation 
qu'éprouventen  même  temps  les  tigesde  ferà,  b, 
oblige  la  traverse  a a à s'éloigner  de  cc  ; et 
par  conséquent,  en  vertu  de  ces  allongements 
des  tiges  de  fer  g,  b,  è,  et  de  la  douille  de  lai- 
ton f,  la  lentille  L s'abaisser3it  au-dessous 
do  la  position  qu  elle  occupait  précédemment. 
Mais  les  tiges  de  zinc  d,  d,  au  lieu  de  con- 
server les  mêmes  dimensions , se  dilatent 
comme  les  autres  tiges,  et  même  elles  se  dila- 
tent plus  fortement  qu’elles;  leur  dilatation 
suffit  pour  remonter  le  cadre  formé  par  les 
traverses  a a,  cc,  et  par  les  tiges  de  feràè,  do 
telle  manière  que  la  lentille  L,  qui  est  sup- 
portée par  ce  cadre,  reste  à une  même  dis- 
tance du  point  de  suspension  du  pendule , 
malgré  le  changement  de  température.  Jus- 
que-là on  ne  voit  pas  à quoi  sert  la  douille  de 
laiton  f ; on  aurait  pu,  en  effet,  la  supprimer, 
et  prolonger  la  tige  de  fer  y jusqu’à  la  tra- 
verse ee,  à laquelle  on  l'aurait  fixée.  Celte 
douille  a été  adaptée  à l'appareil  de  suspen- 
sion de  la  lentille,  afin  qu’on  puisse  rendre  la 
compensation  du  pendule  aussi  exacte  que 
possible,  après  qu’il  est  construit.  En  effet, 
quelque  soin  que  l’on  prenne  pour  détermi- 
ner ù priori  les  longueurs  que  l'on  doit  don- 
ner aux  diverses  tiges  métalliques , pour  que 
la  dilatation  des  tiges  de  zinc  compense  exac- 
tement celle  des  autres  tiges , il  est  rare  que 
' les  oscillations  du  pendule  n’éprouvent  pas 
encore  quelque  légère  modification  dans  leur 
durée  par  l’effet  des  changements  de  tempé- 
rature. 11  suffit  alors  de  déplacer  la  goupille  /», 
en  la  mettant  dans  un  des  autres  trous  qui 
Fiï12-  r sont  pratiqués,  sur  une  certaine  longueur, 

à la  fois  dans  la  douille  f et  dans  la  tige  g. 
La  partie  de  la  douille  f située  au-dessous  de  cette  goupille,  et 
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celle  do  la  tige  g située  au-dessus,  étant  évidemment  los  seules 
portions  de  ces  pièces  dont  les  dilatations  influent  sur  la  position 
île  la  lentille,  on  remplace  par  là  une  certaine  longueur  de  fer  par 
une  même  longueur  de  laiton,  ou  inversement;  et  comme  ces 
deux  métaux  ne  se  dilatent  pas  de  même,  on  peut  arriver  ainsi, 
par  Je  tâtonnement , à rendre  la  compensation  du  pendule  très 
exacte. 

La  fig.  13  représente  le  pendule  compensateur 
tige  de  fer  a supporte  à sa  partie  inférieure  deux 
vases  cylindriques  de  verro  b,  b,  dans  lesquels  se 
trouve  du  mercure.  Le  mercure,  par  sa  grando 
masse,  tient  lieu  de  lentille;  et  par  sa  grande  dila- 
tabilité il  produit  la  compensation.  Lorsque  la  tem- 
pérature s'élève,  la  tige  a s’allonge,  et  les  vases 
b,  b,  s’éloignent  du  point  de  suspension  du  pendule; 
mais  en  même  temps  le  mercure  se  dilate,  et  sa 
surface  monte  assez  dans  ces  vases  pour  com- 
penser l’abaissement  qui  résulte  de  la  dilatation  de 
la  tige  a. 

L’exactitude  de  la  mesure  du  temps  étant  ab- 
solument indispensablé  pour  les  observations  as- 
tronomiques , on  no  se  contente  pas  encore  de  se 
servir  d'horloges  dans  lesquelles  le  pendule  a élé 
mis  à l’abri  de  l'influence  de  la  température  par 
des  moyens  tels  que  ceux  que  nous  venons  d'in- 
diquer ; mais  on  place  ces  horloges  dans  des  lieux 
tellement  choisis  et  tellement  disposés,  que  la  tem- 
pérature y varie  le  moins  possible. 

§ 1 1.  Les  fig.  14  et  15  montrent  la  disposition  générale  d’une 
horloge  à pendule  et  à poids.  Le  poids  moteur  A agit  à l’extré- 
mité d’une  corde  qui  est  enroulée  sur  le  cylindre  B;  il  tend  à 
faire  tourner  ce  cylindre,  et  par  suite  la  roue  C ; cette  roue  C en- 
grène avec  un  pignon  D,  dont  l’axe  porte  une  deuxième  roue  E ; 
le  pignon  F engrène  avec  la  roue  E,  et  sur  son  axe  est  fixée  une 
troisième  roue  G ; celte  troisième  roue  engrène  à son  tour  avec  le 
pignon  H,  sur  l'axe  duquel  se  trouve  une  quatrième  roue  K;  enfin 
la  roue  K engrène  avec  le  pignon  L,  dont  l’axe  porte  la  roue 
d'échappement  M.  L’ancre  NN,  mobile  autour  de  l’axe  O,  embrasse 
la  partie  supérieure  de  la  roue  M.  L’axe  O,  fig.  1 5,  porte  une  tige 
S qui  se  termine  inférieurement  par  une  fourchette  T ; la  tige  UU 
du  pendule,  dont  V est  la  lentille,  passe  entre  les  branches 
de  la  fourchette  T.  Le  pendule  est  suspendu  par  les  deux  res- 


à mercure.  La 


Fipr.  13. 


d'un  intervalle  de  temps  quelconque,  est  le  jour,  dont  nous  don- 
nerons plus  lard  une  définition  précise.  Le  jour  se  subdiviso  en 
2i  heures,  l’heure  en  60  minutes,  et  la  minute  en  60  secondes 
Les  horloges  astronomiques  marquent  les  heures,  les  minutes  et 
les  secondes,  au  moyen  de  trois  aiguilles  qui  se  meuvent  sur  un 
même  cadran;  de  telle  manière  que,  à la  seule  inspection  de  ce 
cadran,  on  puisse  voir  immédiatement  combien  il  s’est  écoulé 
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sorts  X,  X,  (pii  fléchissent  dans  un  sens  ou  dans  l’autre,  à mesure 
qu'il  oscille. 

L unité  de  temps  principale,  à laquelle  on  rapporte  la  mesure 
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d’heures,  de  minutos,  et  de  secondes,  depuis  le  mo- 
ment à partir  duquel  on  compte  le  temps.  Pour  cela, 
on  donne  au  pendule  une  longueur  telle  que  la 
durée  de  chacune  de  ses  oscillations  soit  précisément 
d'une  seconde.  Comme  on  ne  peut  pas  espérer  que 
cette  condition  soit  tout  de  suite  exactement  remplie, 
quelque  soin  que  l'on  apporte  adonner  au  pendule  les 
dimensions  convenables,  on  se  réserve  la  possibilité 
d’y  arriver  après  coup,  en  élevant  ou  abaissant  un  peu 
la  lentille  le  long  de  la  tige,  au  moyen  d’un  écrou  qui  se 
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visse  sur  l’extrémité  inférieure  de  la  lige  et  qui  supporte  la  lentille. 
L'axe  a de  la  roue  d’échappement,  fig.  15,  traverse  le  centre  du 
cadran,  qui  n’est  pas  représenté  ici,  et  porte  l’aiguille  des  secondes 
à son  extrémité.  La  roue  d'échappement  est  munie  de  trente  dents, 
et  comme  il  faut  deux  oscillations  du  pendule  pour  qu’une  dent 
vienne  prendre  la  place  de  la  précédente,  il  s’ensuit  que  l'aiguille 
des  secondes  fait  tout  le  tourducadran  en  60  secondes  ou  1 minute. 
Le  pignon  H,  porté  par  l'axe  b do  la  roue  K,  se  prolonge  à gau- 
che de  la  figure  ; et  le  prolongement  engrène  avec  une  roue  c,  fixée 
à un  cylindre  creux  qui  enveloppe  Taxe  ode  l'aiguille  des  secondes, 
et  qui  porte  l'aiguille  des  minutes.  A côté  de  la  roue  c,  et  sur  le 
même  axe  creux,  il  existe  une  seconde  roue  <i,  qui  engrène  avec 
une  roue  e ; l’axe  de  la  roue  e porte  un  pignon  f,  qui  engrène  avec 
la  roue  g ; cette  roue  g est  fixée  à un  second  axe  creux,  qui  en- 
veloppe le  précédent,  et  qui  porte  l’aiguille  des  heures. 

Lorsque  le  poids  moteur  a fait  dérouler,  en  descendant,  toute 
la  corde  qui  était  enroulée  sur  le  cylindre  B,  il  no  peut  plus  con- 
tinuer à agir,  à moins  qu’on  n'enroule  de  nouveau  la  corde,  en 
faisant  remonter  le  poids.  Pour  cela,  on  fait  tourner  le  cylindre  B 
dans  un  sens  convenable,  à l’aide  d’une  clef  percée  d'un  trou  carré 
que  l'on  adapte  au  prolongement  carré  de  l’axo  de  co  cylindre.  Tous 
les  rouages  seraient  entraînés  dans  ce  mouvement  rétrograde  du 
cylindre  B,  s’il  était  invariablement  fixé  à la  roue  C:  mais,  pour 
éviter  qu'il  en  soit  ainsi,  on  a adopté  une  disposition  particulière, 
que  l'on  voit  sur  la  (ig.  14.  Une  roue  à rochet  P est  fixée  à l ave  du 
cylindre  B,  et  tourne  nécessairement  avec  lui,  dans  quelque  sens 
qu'il  se  meuve.  Un  doigt  Q s'engage  entre  les  dents  de  la  roue  P; 
et  un  ressort  R maintient  ce  doigt  constamment  appuyé  sur  la  roue. 
Le  ressort  et  le  doigt  sont  attachés  à la  roue  dentée  C.  Lorsque  le 
cylindre  B tourne  sous  l'action  du  poids  moteur  A,  il  fait  tourner  la 
roue  C,  par  l’intermédiaire  de  la  roue  à rochet  et  du  doigt  ; mais 
lorsqu’on  fait  tourner  le  cylindre  en  sens  contraire,  pour  remonter 
le  poids,  les  dents  de  la  roue  à rochet  passent  successivement  sous 
le  doigt,  et  la  roue  C ne  tourne  pas. 

Le  mode  de  liaison  qui  vient  d être  indiqué,  entre  le  cylindre  B 
et  la  roue  C,  permet  de  remonter  le  poids  moteur,  ou,  comme  on 
dit,  de  remonter  Ihorloge,  sans  faire  prendre  un  mouvement  rétro- 
grade aux  aiguilles.  Mais  pendant  toute  la  durée  du  remontage, 
elles  restent  stationnaires,  et  elles  no  recommencent  à marcher  que 
lorsque  le  remontage  est  terminé.  lien  résulte,  dans  les  indications 
de  I horloge.  une  discontinuité  qui  aurait  de  grands  inconvénients 
pour  les  observations  astronomiques  ; aussi  a-t  on  cherché  à la 
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faire  disparaître,  c'est-à-dire  à faire  en  sorte  que  l’horloge  continue 
sa  marche,  même  pendant  qu’on  la  remonte.  La  fig.  4 6 montre  une 
des  dispositions  les  plus  simples  que  l’on  ait 
imaginées  pour  cela. 

Deux  poulies  mobiles  A et  B sont  soute- 
nues par  une  corde  sans  fin,  qui  passe  dans 
les  gorges  de  deux  poulies  fixes  C et  D. 

Deux  poids  P , p , sont  accrochés  à ces 
deux  poulies  mobiles.  Le  plus  fort  des 
deux,  P,  tend  à entraîner  la  corde;  et 
comme  les  gorges  des  poulies  C et  D sont 
disposées  de  manière  que  les  cordons  qui 
les  embrassent  ne  puissent  pas  y glisser, 
ces  deux  poulies  fixes  tendent  à tourner 
sous  l’action  du  poids  P.  La  poulie  C porte 
latéralement  une  roue  à rochet , dans  les 
dents  de  laquelle  s'engage  un  doigt  E, 
pressé  constamment  contre  la  roue  par  le 
ressort  F ; et  d’après  le  sens  dans  lequel 
les  dents  du  rochet  sont  tournées,  la  poulie 
C ne  peut  pas  céder  à l'action  du  poids  P. 

Quant  à la  poulie  D , elle  remplace  le  cy- 
lindre B des  fig.  4 4 et  4 5 , et  est  fixée  à la 
première  des  roues  dentées  qui  composent 
le  mécanisme  de  l’horloge  ; l’action  du  poids 
P fait  tourner  cette  poulie,  ce  qui  détermine 
le  mouvement  de  tous  les  rouages.  Le  poids 
p est  destiné  à tendre  suffisamment  la 
corde,  pour  quelle  ne  glisse  pas  dans  les  gorges  des  deux  poulies  C 
et  D ; ce  petit  poids  monte,  en  même  temps  que  l'autre  descend. 
Pour  remonter  l’horloge,  il  suffit  de  tirer  de  haut  en  bas  le  cordon 
qui  va  de  la  poulie  C à la  poulie  B ; ce  cordon  fait  tourner  la  poulie  C, 
sans  que  le  doigt  E s’y  oppose,  et  le  poids  P est  remonté,  sans  ces- 
ser d'agir  sur  le  cordon  qui  va  de  la  poulie’ D à la  poulie  A.  l.a 
poulie  D,  étant  toujours  soumise  à l’action  du  poids  moteur,  même 
pendant  qu'on  le  remonte,  fait  tourner  les  rouages  et  les  aiguilles 
sans  aucune  interruption. 

§ 4 2.  Montres  et  chronomètres.  — Pour  qu  une  horloge  à 
pendule  et  à poids  puisse  marcher,  il  est  indispensable  qu  elle  soit 
installée  à demeure  dans  un  lieu  déterminé  : une  pareille  machine 
n’est  pas  susceptible  d’êlre  déplacée  sans  cesser  de  fonclionner. 
Let te  condition  de  fixité  de  l'horloge  tient,  d’une  part  à la  présence 
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du  poids  moteur,  d’une  autre  part  à celle  du  régulateur  à pendule. 
Pour  construire  des  horloges  portatives,  ou  montres,  on  a dû  em- 
ployer un  régulateur  et  un  moteur,  qui  n'exigent  pas  que  l’appa- 
reil soit  maintenu  dans  une  position  invariable. 

Le  moteur  que  l’on  a substitué  au  poids  est  un  rossort  formé 
d'une  lame  d’acier  mince  et  longue,  qui  a été  travaillée  de  ma- 
nière à s'enrouler  d'elle-même  en  spirale,  comme  le  montre  la 
fig.  17.  Supposons  que  l'extrémité  extérieure  du  ressort  soit  atta- 
chée en  un  point  fixe,  et  que  son  autre  extrémité  soit  liée  à un  axe 

susceptible  do 
tourner  sur 
lui  - même  ; 
lorsqu'on  fera 
tourner  cet 
axe  dans  un 
sens  convena- 
ble , il  entraî- 
nera avec  lui 
l'extrémité  in- 
térieure du 
ressort  , les 
spires  se  ser- 
reront de  plus 
en  plus  sur 
son  contour , 
et  le  ressort 
prendra  la 
forme  indi- 
quée par  la 
fig.  1 8.  Si  l’on 
abandonne  en- 
suite l’axe  à 

lui-même,  le  ressort,  qui  tend  à reprendre  sa  forme  primitive, 
lui  imprimera  un  mouvement  de  rotation  ; c’est  ce  mouvement 
que  l’on  transmet  au  mécanisme  de  la  montre.  Il  est  clair  que, 
après  que  le  ressort  a été  tendu,  son  extrémité  intérieure  peut 
être  rendue  fixe,  et  que,  si  l'extrémité  extérieure  est  attachée 
à une  pièco  susceptible  de  tourner  autour  de  l’axe  du- ressort, 
elle  communiquera  également  un  mouvement  do  rotation  à cette 
pièce. 

Quant  au  régulateur,  on  a adopté  d'abord  celui  dont  on  se  ser- 
vait dans  les  premières  horloges  à poids  (§  6).  Ce  régulateur  à ba- 
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lancier  et  à palettes  fonctionne  en  effet  do  la  même  manière,  quelle 
que  soit  la  position  que  l’on  donne  à la  machino  entière. 

§ 13.  La  fiij.  19  fait  voir  la  disposition  générale  d’une  montre  : 


elle  a été  construite  en  écartant  les  roues  les  unes  des  autres,  dans 
le  sens  de  la  hauteur,  et  plaçant  leurs  axes  sur  un  môme  plan, 
afin  de  faire  voir  d'une  manière  plus  nette  tous  les  détails  de  cette 
disposition. 

Le  ressort  A,  dont  l’extrémité  extérieure  est  fixe,  tend  à faire 
tourner  l’axe  auquel  est  attachée  son  extrémité  intérieure.  Cet  axe 
porte  une  roue  à rochet  B,  qui  agit  sur  la  roue  dentée  C,  par  l'in- 
termédiaire du  doigt  o.  La  roue  C fait  tourner  le  pignon  D,  et  par 
suite  la  roue  E ; celle-ci  fait  tourner  le  pignon  F et  la  roue  G ; la 
roue  G communique  son  mouvement  au  pignon  H,  et  l'axe  de  ce 
pignon  fait  tourner  la  roue  M par  l’intermédiaire  de  la  roue  K et 
du  pignon  L,  qui  font  fonction  do  roues  d'angle.  En  avant  de  la 
roue  M passe  l’axe  du  régulateur  à palettes  et  à balancier.  Les  pa- 
lettes t,  i1  de  ce  régulateur,  rencontrées  successivement,  l’une  après 
l'autre,  par  les  diverses  dents  de  la  roue  M,  font  prendre  au  ba- 
lancier N un  mouvement  de  rotation  alternatif;  et  il  en  résulte  des 
arrêts  successifs  dans  la  marche  des  rouages,  ainsi  quo  nous  l’avons 
déjà  expliqué  précédemment  (§  6)  pour  les  premières  horloges  à 
poids . 

L’aiguille  des  minutes  est  fixéo  à l’exlrémitéde  l’axe  de  la  roue  E, 
qui  se  prolonge  et  traverse  le  cadran  en  son  centre.  Il  faut  donc 


Digitized  by  Google 


'2U  INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A MESURER  LE  TEMPS, 
que  le  ressort  moteur  et  le  régulateur  soient  disposés  de  manière 
que  cet  axe  fasse  un  tour  entier  en  une  heure.  Sur  ce  même  axe 
est  monté  un  pignon  P,  qui  engrène  avec  une  roue  A ; et  l’axe  de  la 
roue  A porte  un  pignon  R,  qui  engrène  avec  une  roue  S.  Celte  der- 
nière roue  est  fixée  à un  cylindre  creux,  dans  lequel  passe  librement 
l'axe  de  l'aiguille  des  minutes,  et  c’est  à l'extrémité  de  ce  cylindre 
creux  qu'est  adaptée  l’aiguille  des  heures. 

Le  ressort  A,  qui  met  tout  le  mécanisme  en  mouvement,  ne  peut 
pas  agir  indéfiniment;  lorsqu’il  est  détendu,  il  est  nécessaire  qu'on 
le  tende  de  nouveau,  pour  que  le  mouvement  puisse  continuer  : 
c’est  ce  qu'on  appelle  remonter  la  montre.  Pour  cela  on  adapte 
une  clef  à l'extrémité  carrée  T de  l’axe  auquel  le  ressort  est  attaché 
intérieurement,  et  l'on  fait  tourner  cet  axe  dans  un  sens  contraire  à 
celui  dans  lequel  l’action  du  ressort  le  fait  habituellement  tourner. 
Si  la  roue  C était  fixée  à cet  axe,  elle  tournerait  avec  lui,  pendant 
qu’on  tendrait  le  ressort,  et  elle  entraînerait  nécessairement  tout 
le  mécanisme,  y compris  les  aiguilles,  dans  ce  mouvement  rétro- 
grade. Pour  qu’il  n'en  soit  pas  ainsi,  on  emploie  le  moyen  qui  a 
déjà  été  indiqué  pour  les  horloges  à poids  : on  fait  agir  l’axe  du 
ressort  moteur  sur  la  roue  C,  par  l’intermédiaire  d’une  roue  à ro- 
chet  B,  et  d'un  doigt  o,  sur  lequel  appuie  constamment  un  petit 
ressort  de  pression.  Do  cette  manière,  la  roue  C n’est  entraînée  par 
l'axe  que  lorsque  celui-ci  cède  à l’action  du  ressort  moteur;  et 
lorsqu’on  fait  tourner  cet  axe  en  sens  contraire,  pour  remonter  le 
ressort,  il  n'entraîne  que  la  roue  à rochet  B,  dont  les  dents  pas- 
sent successivement  sous  le  doigt  o. 

§ 1 i.  Une  montre,  construite  comme  nous  venons  de  l’expliquer, 
était  loin  de  marcher  même  aussi  bien  que  les  premières  horloges  à 
poids.  En  effet,  la  seule  différence  qu’une  pareille  montre  présente 
avec  ces  horloges,  consiste  en  ce  que  le  moteur  est  un  ressort  au 
lieu  d être  un  poids.  Or,  si  le  poids,  dont  l’action  est  constante,  ne 
pouvait  pas  fournir  un  mouvement  bien  régulier,  en  raison  des  mo- 
difications plus  ou  moins  grandes  que  cette  action  éprouvait  de  la 
part  des  rouages,  avant  d’être  transmise  au  régulateur,  à plus 
forte  raison  un  ressort,  dont  l'action  diminue  constamment  à me- 
sure qu’il  se  détend,  ne  peut-il  pas  donner  lieu  à la  régularité  de 
marche  que  nécessite  une  exacte  mesure  du  temps.  Aussi  a-t-on 
cherché  à perfectionner  les  montres,  non-seulement  sous  le  rapport 
du  régulateur,  comme  pour  les  horloges,  mais  aussi  sous  le  rap- 
port du  moteur. 

Pour  faire  disparaître  l’inconvénient  résultant  de  ce  que  l’action 
du  rossort  moteur  n’est  pas  constante,  on  a imaginé  de  le  faire  agir 
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sur  les  rouages  par  l’intermédiaire  d’une  fusée.  A cet  effet , on 
•enferme  le  ressort  dans  un  tambour  A , jxg.  20 , qu’on  nomme  le 
barillet;  sur  la  surface  de  ce  barillet  est  fixée  l'extrémité  d’une 
chaîne  articulée  B,  qui,  après  avoir  fait  un  certain  nombre  de  tours 
sur  cette  surface,  vient  s’enrouler  sur  une  sorte  de  tambour  coni- 
que C,  et  s’y  fixe  par  sa  seconde  extrémité.  C’est  ce  tambour  co- 
nique qui  porte  le  nom  de  fusée;  il  présente  une  rainure,  en  forme 
d’hélice , dans  laquelle  viennent  se  placer  les  tours  successifs  de 
la  chaîne.  Lorsque  le  ressort  est  complètement  tendu,  la  chaîne  est 
enroulée  sur  toute  la  surface  de  la  fusée  ; elle  s’en  détache  du  côté 


de  sa  petite  base,  et  vient  se  terminer  sur  la  surface  du  barillet, 
qu  elle  ne  touche  que  dans  une  petite  longueur.  Le  ressort  a son 
extrémité  intérieure  fixe,  et  son  extrémité  extérieure  attachée  à la 
circonférence  du  barillet:  en  se  détendant,  il  fait  tourner  le  baril- 
let, et  communique  un  mouvement  de  même  sens  à la  fusée,  par 
l’intermédiaire  de  la  chaîne.  Celle-ci  se  déroule  sur  la  fusée,  et 
s’enroule  sur  le  barillet , et  le  mouvement  ne  cesse  de  se  produire 
que  lorsqu’elle  est  entièrement  déroulée  sur  la  fusée,  de  manière 
à s'en  détacher  du  côté  de  la  grande  base.  On  voit  que,  pendant 
tout  ce  mouvement , la  tension  de  la  chaîne , qui  est  produite  par 
la  force  du  ressort,  va  constamment  en  diminuant  ; mais  aussi  celle 
tension  agit  sur  la  fusée  à l’extrémité  d’un  bras  de  levier  de  plus 
en  plus  grand;  et  l'on  conçoit  qu'on  ait  déterminé  la  forme  de  la 
fusée  de  manière  qu’il  y ait  une  compensation  exacte,  c’est-à-dire 
de  manière  que  l’action  de  la  chaîne  produise  le  même  effet  qu'une 
force  constante  appliquée  à l'extrémité  d'un  bras  de  levier  inva- 
riable. Le  mouvement  do  rotation  que  prend  la  fusée,  sous  l’action 
de  la  chaîne,  se  transmet  à tout  le  mécanisme,  par  l’intermédiaire 
de  la  roue  D,  que  la  fusée  entraîne  en  tournant. 
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Lorsque  le  ressort  est  complètement  détendu,  on  le  tend  de 
nouveau,  en  faisant  tourner  la  fusée  on  sens  contraire  du  sens 
dans  lequel  le  ressort  la  fait  habituellement  tourner.  De  cette  ma- 
nière la  chaîne , que  l'action  du  ressort  avait  entraînée  en  totalité 
sur  le  contour  du  barillet,  s'enroule  de  nouveau  sur  la  fusée;  en 
même  temps  le  barillet  tourne  sous  l'action  de  la  chaîne,  et  en- 
traîne l’extrémité  extérieure  du  ressort , qui  se  serre  ainsi  de  plus 
en  plus  autour  de  son  axe.  Four  que  le  mouvement  rétrograde, 
imprimé  à la  fusée  pendant  le  remontage , ne  se  transmette  pas  à 
tous  les  rouages , on  lui  adapte  une  roue  à rochct , à l'aide  de  la- 
quelle elle  agit  sur  la  première  des  roues  de  la  montre , ainsi  que 
nous  l’avons  déjà  expliqué  deux  fois  sur  les  (ig.  1 i et  1 9. 

Dans  les  montres  d'une  grande  précision  , qui  doivent  marcher 
avec  exactitude  et  sans  interruption  pendant  un  long  espace  de 
temps,  il  est  important  que  l'opération  du  remontage  n’empêche 
pas  les  rouages  de  continuer  leur  mouvement.  Voici  comment  on  y 

parvient.  La  roue  à rochet  A, 
(ig.  21,  qui  fait  corps  avec  la 
fusée , au  lieu  d’agir  direc- 
tement sur  la  premièro  roue 
du  rouage,  n’agit  sur  cette 
i/*  roue  que  par  l'inlermédiairo 
’ d'une  seconde  roue  à rochet 
; B , dont  les  dents  sont  tour- 
nées en  sens  contraire.  Lors- 
que le  ressort  moteur  tend  la 
chaîno  et  fait  tourner  la  fu- 
sée , la  roue  à rochet  A , qui 
en  dépend , tourne  dans  le 
sens  de  la  flèche  [\  à l'aide 
du  doigt  m,  cette  roue  fait  tourner,  dans  le  même  sens,  la  roue  B 
dont  les  dents  passent  ainsi  successivement  sous  le  doigt  «,  sans 
être  nullement  gênée  par  ce  doigt.  Un  ressort  abc  est  fixé  d’une 
part  en  a à la  roue  B,  et  d’une  autre  part  en  c à la  roue  C.  La 
roue  B , mise  en  mouvement,  comme  nous  venons  de  le  dire,  tire 
l’extrémité  a de  ce  ressort  ; il  se  tend,  et  tire  à son  tour  la  roue  C, 
pour  la  faire  tourner  dans  le  même  sens.  Lorsqu'on  fait  tourner  la 
fusée,  et  par  suite  la  roue  A,  dans  le  sens  de  la  flèche  f , pour  re- 
monter la  montre,  la  roue  B no  peut  pas  la  suivre,  à cause  du 
doigt  » qui  l’en  empêche  ; l'extrémité  a du  ressort  abc  ne  pouvant 
rétrograder,  la  tension  de  ce  ressort  continue  à tirer  le  point  c de 
la  roue  C,  dans  le  sens  de  la  flèche  f,  et  la  montre  ne  cesse  pas  de 
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marcher.  Ce  ressort  peut  ainsi  entretenir  seul  le  mouvement  dos 
rouages  et  des  aiguilles,  pendant  un  temps  assez  long  pour  qu'on 
puisse  remonter  complètement  la  montre  ; lorsque  ensuite  le  ressort 
moteur  reprend  son  action,  il  restitue  au  ressort  abc  la  tension 
qu’il  a perdue  pendant  le  remontage. 

§ <5.  L’emploi  d’une  chaîne  et  d’une  fusée,  comme  intermé- 
diaires entre  le  ressort  moteur  et  les  rouages  d’une  montre,  a mis 
cette  machine  au  niveau  des  premières  horloges  à,  poids,  en  ren  - 
dant constante  l’action  du  moteur.  Mais  le  défaut  du  régulateur  s’y 
faisait  encore  sentir,  tout  aussi  bien  que  dans  ces  horloges.  Elles 
avaient  donc  besoin  d’ôtre  modifiées  sous  ce  rapport  ; la  régularité 
de  leur  marche  ne  pouvait  être  obtenue  qu'aulant  qu’on  leur  ap- 
porterait un  perfectionnement  correspondant  à celui  qui  est  ré- 
sulté, pour  les  horloges,  de  la  substitution  du  pendule  au  régula- 
teur à palettes  et  à balancier.  Voici  comment  on  y est  parvenu. 

Le  défaut  capital  du  régulateur  à palettes  et  à balancier  tient  ii 
ce  que  son  mouvement  est  uniquement  produit  par  les  actions  suc- 
cessives qu’il  éprouve  de  la  part  des  dents  de  la  roue  do  rencontre, 
ainsi  que  nous  l’avons  expliqué  précédemment  (§  6).  On  a donc  dé 
chercher  à lui  substituer  un  régulateur  qui,  tout  en  restant  com- 
patible avec  la  mobilité  de  la  montre,  fût  cependant  de  nature  à 
osciller  de  lui-même,  sans  avoir  besoin  pour  cela  de  l'action  du 
moteur.  C’est  ce  qu'a  fait  Huygcns,  qui  a imaginé  pour  cela  le 
balancier  à ressort  spiral,  sorte  de  régulateur  qui  est  exclusive- 
ment employé  dans  les  montres,  de  même  que  le  pendule  l’est 
dans  les  horloges  fixes.  Ce  balancier  n’est  autre  chose  que  celui 
dont  nous  avons  parlé  jusqu’à  présent,  muni  d’un  ressort  destiné 
à lui  donner  un  mouvement  d’oscillation.  Ce  ressort,  quo  l’on 
nomme  simplement  le  spiral , a la  même  forme  que  le  ressort  mo- 
teur décrit  précédemment  et  représenté  par  la  fig.  4 7;  mais  il  est 
beaucoup  plus  délié,  et  a par  conséquent  beaucoup  moins  de  force. 
Son  extrémité  intérieure  est  attachée  à l'axe  du  balancier,  comme 
le  montre  la  fig.  22  ; et  son 
autre  extrémité  est  fixée  à l’une 
des  platines  de  la  montre.  Le 
spiral  prend  naturellement  une 
certaino  forme  d'équilibre.  Lors- 
qu’on fait  tourner  le  balancier 
autour  de  son  axe , soit  dans  un 
sens , soit  dans  l’autre , le  spiral 
se  trouve  déformé;  en  vertu  de  son  élasticité,  il  tend  à reprendre 
la  figure  qu'il  avait  précédemment,  et  ramène  le  balancier  vers  sa 
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position  primitive.  Mais,  au  moment  où  le  spiral  a repris  oxacle- 
ment  sa  ligure  d’équilibre,  le  balancier  est  animé  d’une  vitesse  en 
vertu  de  laquelle  il  continue  do  tourner  dans  le  même  sens;  le 
spiral  se  déforme  donc  en  sens  contraire , et  oppose  au  balancier 
une  résistance  croissante,  qui  finit  bientôt  par  le  réduire  au  repos. 
Alors  le  spiral,  en  continuant  à agir  sur  le  balancier,  le  ramène 
de  nouveau  à sa  position  primitive  ; celui-ci  la  dépasse,  et  ainsi 
de  suite.  Le  balancier  muni  du  spiral , après  avoir  été  dérangé  de 
sa  position  d’équilibre,  oscille  donc  de  part  et  d’autre  de  celte 
position,  de  la  môme  manière  qu'un  pendule  oscille  do  part  et 
d'autre  de  la  verticale.  On  peut  dire  que  le  spiral  est  au  ba- 
lancier ce  que  la  pesanteur  est  au  pendule.  11  est  en  outre  très 
important  d’observer  que  la  durée  des  oscillations  du  balancier 
est  indépendante  de  leur  amplitude,  pourvu  que  le  spiral  soit  con- 
venablement construit. 

Un  balancier,  muni  d'un  ressort  spiral,  qui  est  destiné  à servir 

de  régulateur  à une  montre, 
doit  être  construit  de  telle 
manière  que  chacune  do  ses 
oscillations  ait  une  durée 
déterminée.  Mais  comme  on 
ne  peut  pas  atteindre  ce  but 
immédiatement  avec  une  en- 
tière exactitude,  en  donnant 
des  dimensions  convenables 
aux  diverses  parties  du  ré- 
gulateur, on  se  réserve  le 
moyen  de  modifier  ultérieu- 
- Fig.  23.  rement  la  durée  de  ses  os- 

cillations. A cet  effet , on 
dispose,  dans  le  voisinage  de  l'extrémité  fixe  du  spiral , une  pièce 
A,  fig.  23,  qui  présente  une  échancrure  en  B.  Le  spiral  passe 
dans  cette  échancrure,  et,  lorsqu’il  oscille,  il  ne  commence  à 
se  déformer  qu’à  partir  du  point  B ; en  sorte  que  la  portion  BC 
du  spiral  est  comme  si  elle  n'existait  pas,  et  les  choses  se  pas- 
sent comme  si  le  spiral  se  terminait  en  B.  Cette  pièce  A peut  so 
mouvoir  circulairement  autour  de  l'axe  du  balancier  ; on  la  dé- 
place en  faisant  tourner  l’aiguille  D sur  le  cadran  qui  l’accom- 
pagne. Quand  on  fait  marcher  cetlo  aiguille,  dans  un  sens  ou 
dans  l’autre , on  produit  le  môme  effet  que  si  l’on  augmentait  ou 
si  l’on  diminuait  la  longueur  du  spiral,  et  par  suite,  on  fait 
varier  sa  force  ; on  peut  donc  amener  par  là  le  balancier  à faire 
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des  oscillations  d'une  durée  précisément  égale  à celle  qu’on  vou- 
lait obtenir. 

Les  variations  de  température  influent  sur  la  durée  des  oscil- 
lations d'un  balancier  à ressort  spiral , tout  aussi  bien  que  sur  la 
durés  des  oscillations  d’un  pendule,  en  déterminant  des  dilata- 
tions ou  des  contractions  qui  changent  les  dimensions  des  diverses 
parties  du  balancier.  Pour  obvier  à cet  inconvénient,  on  a imaginé 
le  balancier  compensateur , formé  de  matières  inégalement  dilatables, 
tellement  disposées,  que  leurs  dilatations  se  contrarient,  et  qu'il 
n’en  résulte  aucun  changement  dans  la  durée  des  oscillations.  La 
fig.  24  représente  un  balancier  de 
cette  espèce.  Au  lieu  d’être  formé  d’un 
anneau  continu  et  massif  relié  à l’axe 
au  moyen  de  rayons , il  se  compose  de 
deux  bras  A,  A,  dont  chacun  porte  à 
son  extrémité  un  arc  métallique  BC. 

Ces  arcs  sont  formés  par  la  juxtapo- 
sition de  deux  lames  métalliques  inéga- 
lementdilatables  ; le  métal  qui  se  dilate 
le  plus  est  à l’extérieur,  c’est-à-dire  du 
côté  de  la  convexité  des  arcs.  Lorsque 
la  température  s’élève,  les  bras  A,  A, 
s’allongent;  mais  les  arcs  BC,  se  di- 
latant plus  sur  leurs  faces  extérieures 
rieures,  prennent  une  courbure  plus 

que  les  extrémités  C de  ces  arcs  se  rapprochent  do  Taxe  du  ba- 
lancier. Deux  petites  masses  D , D , portées  par  les  arcs  BC , se 
rapprochent  en  même  temps  de  cet  axe,  et  l’on  conçoit  que  ces 
masses  puissent  être  choisies  et  installées  de  telle  manière  qu'il  ne 
se  produise  aucun  changement  dans  la  durée  des  oscillations  du 
balancier. 

§ 4 6.  Les  avantages  que  présente  l’emploi  d’un  balancier  à 
ressort  spiral,  comme  régulateur  d’une  montre  , ne  suffisent  pas 
pour  qu’elle  marque  le  temps  avec  toute  la  précision  désirable  ; il 
faut  encore  que  l’échappement  soit  tel  que  le  balancier  soit  sous- 
trait, autant  que  possible,  à l’action  du  moteur,  action  qui  modi- 
fierait inégalement  la  durée  des  oscillations,  suivant  qu’elle  serait 
plus  ou  moins  énergique.  Nous  allons  voir  en  quoi  consistent  les 
deux  échappements  principaux  que  l’on  emploie  maintenant,  et 
qui  ont  permis  d’arriver  à une  grande  perfection  dans  la  mesure 
du  temps  par  les  montres. 

Le  premier  dont  nous  parlerons  est  l’ échappement  à cylindre. 

3. 


que  sur  leurs  faces  inté- 
prononcée  : il  en  résulte 
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surface , viennent  s’engager  dans  le  cylindre  évidé  que  porte  cet 
axe,  ftg.  26.  Les  /ig.  27  et  28  font  voir  do  quelle  manière  le  cylin- 
dre arrête  et  laisse  passer  successivement  las  dents  de  la  roue. 
En  vertu  des  oscillations  du  balancier,  le  cylindre  A tourne  autour 
du  centre  B,  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l’autre.  Une  dent  C 
vient  butter  par  sa  pointe  contre  la  surface  extérieure  du  cylindre, 
/ïg.  27  ; mais  bientôt  ce  cylindre  a pris  une  autre  position,  / ig . 28, 
et  la  dent  C,  qui  a pu  marcher  sous  l’action  du  moteur,  vient  butter 
de  nouveau  contre  la  face  intérieure  du  cylindre  ; le  cylindre,  repre- 
nant ensuite  sa  première  position,  laisse  échapper  la  dent  C,  et 
arrête  la  dent  suivante  par  sa  surface  extérieure,  et  ainsi  de  suite. 

Dans  cet  échappement,  tant  qu'une  dent  est  arrêtée  sur  l’une 
des  deux  faces  du  cylindre,  elle  ne  tend,  en  aucune  manière,  à le 


30  INSTRUMENTS  OUI  SERVENT  A MESURER  LE  TEMPS. 

L’axe  du  balancier  est  taillé  d'uno  manière  particulière,  dans  une 
partie  de  sa  longueur,  ainsi  qu’on  le  voit  sur  la  /ig.  25.  La  partie 
a b a été  réduite  à un  demi-cylindre  évidé;  et  en  outre  une  échan- 
crure c a été  pratiquée  dans  ce  demi-cylindre.  C’est  la  partie 
demi-cylindrique,  située  au-dessus  de  cette  échancrure,  qui  joue  le 
rôle  le  plus  important.  La  dernière  roue  du  mécanisme,  cello  qu’on 
nomme  roue  d’échappement,  est  placée  dans  un  plan  perpendicu- 
laire à l'axe  du  balancier,  et  ses  dents,  qui  s'élèvent  auniessus  do  sa 
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faire  mouvoir  dans  un  sens  ou  dans  l'autre;  le  cylindre  oscille  sous 
la  seule  action  du  spiral.  Cependant  le  frottement  qu'il  éprouve  de 
la  part  des  dents  qu’il  arrête,  joint  aux  autres  résistances  qui  s'op- 
posent au  mouvement  du  balancier,  tend  à diminuer  l'amplitude 
de  scs  oscillations  ; et  la  montre  cesserait  bientôt  de  marcher,  si  le 


moteur  lie  restituait  de  temps  en  temps  au  balancier  le  mouvement 
que  ces  résistances  lui  font  perdre.  C'est  pour  cela  qu’on  donne  aux 
dents  la  forme  qu’elles  présentent  extérieurement  ; au  moment  où 
la  dqpt  C,  après  avoir  glissé  sur  la  surface  extérieure  du  cylindre, 
fig.  27,  commence  à échapper,  sa  convexité  pousse  le  bord  D,  et 
accélère  ainsi  le  mouvement  du  balancier.  C’est  encore  pour  la 
même  raison  que  l'autre  bord  E du  cylindre  est  taillé  en  biseau  ; 
lorsque  l’extrémité  de  la  dont  atteint  ce  bord,  elle  glisse  sur  la  pe- 
tite face  oblique,  et  donne  une  impulsion  au  balancier. 
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L’échappement  à cylindre,  que  nous  venons  de  décrire,  est  pour 
le  balancier  ce  que  l'échappement  à ancre  est  pour  le  pendule. 
Dans  ces  deux  échappements,  tant  qu'une  dent  est  arrêtée,  soit 
par  le  cylindre,  soit  par  l’ancre,  elle  reste  complètement  immobile. 
De  môme,  dans  l'un  comme  dans  l'autre,  le  régulateur  est  con- 
stamment sous  l'influence  du  moteur,  influence  très  faible,  il  est 
vrai,  mais  qui  n’en  existe  pas  moins,  puisque  les  dents  frottent  sur 
la  pièce  qui  les  arrête,  et  qu'ensuite , au  moment  où  elles  se  met- 
tent en  mouvement,  elles  donnent  une  impulsion  à cette  pièce. 
L’échappement  à cylindre  est  excellent,  et  suffit  bien  pour  les 
montres  ordinaires;  mais  il  n’en  est  pas  de  môme  pour  les  montres 
d'une  grande  précision,  auxquelles  on  donne  le  nom  do  chronomè- 
tres, montres  marines,  garde-temps.  Pour  la  construction  de  ces 
montres,  qui  doivent  marcher  pendant  plusieurs  mois  sans  se  dé- 
ranger sensiblement,  on  a imaginé  un  autre  échappement,  dans 
lequel  on  a fait  disparaître  cetto  influence  continuelle  du  moteur 
sur  le  régulateur,  et  qui,  pour  cela,  porte  le  nom  d'échappement 
libre.  Voici  en  quoi  il  consiste. 

Un  ressort  A,  fig.  29,  dont  f épaisseur  diminue  progressivement 


d’un  bout  à l’autre,  est  fixé  à son  extrémité  amincie,  dans  un  talon 
B.  Ce  ressort  porte  une  saillie  C , contre  laquelle  viennent  butter 
successivement  les  diverses  dents  de  la  roue  d’échappement.  Il 
porte  en  outre  un  petit  talon  D,  dans  lequel  est  fixé  un  second  res- 
sort très  flexible  E.  Ce  second  ressort  passe  sous  l’extrémité  recour- 
bée d’un  crochet  F,  qui  termine  le  premier  ressort  ; en  sorte  qu’il 
peut  s’abaisser  au-dessous  de  ce  crochet  sans  que  rien  s'y  oppose; 
tandis  que,  s'il  s'élève , il  entraîne  le  crochet  avec  lui,  et  soulève 
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ainsi  le  ressort  A.  L'axe  G du  balancier  est  muni  d’un  doigt  a,  qui 
oscille  en  même  temps  que  lui,  et  qui  rencontre  l’extrémité  du  petit 
ressort  E à chaque  oscillation.  Lorsque  le  mouvement  a lieu  dans 
le  sens  do  la  (lèche  f,  le  doigt  abaisse  le  petit  ressort  en  passant  ; 
mais  le  ressort  A reste  immobile,  ainsi  que  la  roue  d’échappement. 
Dans  l'oscillation  contraire,  le  doigt  a soulève  le  ressort  E;  celui-ci 
soulève  à son  tour  le  ressort  A ; la  dent  qu’arrêtait  la  saillie  C 
passe,  et  cette  saillie,  ramenée  aussitôt  dans  sa  position  par  le  res- 
sort A,  arrête  la  dent  suivante.  Au  moment  où  une  dent  échappe, 
une  autre  dent  de  la  même  roue  d'échappement  vient  donner  une 
impulsion  au  bord  i d’une  entaille  pratiquée  dans  un  petit  disque 
fixé  à l'axe  du  balancier;  de  cette  manière,  le  moteur  restitue  au 
balancier,  par  une  action  presque  instantanée,  le  mouvement  qu'il 
a pu  perdre  pendant  qu'il  a effectué  deux  oscillations.  Sauf  le  mo- 
ment où  cette  impulsion  est  donnée  au  balancier,  on  voit  qu’il  os- 
cille sans  être  soumis  en  aucune  façon  à l'influence  de  la  force  du 
moteur. 

§17.  La  nature  du  moteur  et  du  régulateur  que  l’on  emploie  dans 
une  montre  permet  de  déplacer,  comme  on  veut,  la  machine  entièro. 
Cependant  ce  déplacement  a une  légère  influence  sur  la  marche  de  la 
montre.  Cette  influence,  qui  est  toujours  négligeable  pour  les  montres 
ordinaires  , peut  devenir  sensible  pour  les  montres  d’une  grande 
précision,  surtout  lorsqu'elles  éprouvent  des  mouvements  brusques 
ou  irréguliers.  Aussi,  lorsqu’on  transporte  do  pareilles  montres,  et 
qu’on  a besoin  de  compter  sur 
la  grande  oxactitude  de  leur 
marche,  doit-on  prendro  cer- 
taines précautions  pour  se 
mettre  à l'abri  des  variations 
qui  pourraient  résulter  du 
transport  même.  C’est  ainsi 
que  les  montres  marines,  dont 
on  se  sert  dans  la  navigation , 
pour  la  détermination  des  lon- 
gitudes, comme  nous  le  ver- 
rons plus  tard,  sont  installées 
dans  les  navires  de  manière 
à ne  pas  participer  à tous  les 
mouvements  occasionnés  par 
les  vagues.  La  fig.  30  fait 
voir  la  disposition  que  l’on  adopte  pour  cela.  Le  mécanisme  do  la 
montre  est  contenu  dans  une  boîte  métallique  entièrement  recou- 
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verte  par  le  cadran.  Cette  boîte  est  munie  de  deux  tourillons  A,  A, 
diamétralement  opposés,  au  moyen  desquels  elle  est  suspendue  à 
un  anneau  métallique  qui  l'environne.  La  montre  peut  tourner 
librement  autour  de  l’axe  formé  par  l’ensemble  de  ees  deux  tou- 
rillons ; son  centre  de  gravité  se  trouve  d’ailleurs  notablement 
au-dessous  de  cet  axe  : en  sorte  que  , par  la  seule  action  de  la 
pesanteur,  le  cadran  tend  constamment  à se  placer  horizontale- 
ment, en  supposant  toutefois  que  l’axe  AA  lui-môme  soit  hori- 
zontal. L’anneau  métallique  qui  supporte  los  tourillons  À,  A,  est  de 
son  côté  suspendu  au  moyen  des  deux  tourillons  B,  B,  et  peut 
tourner  librement  autour  de  la  ligne  qui  les  joint , en  entraînant 
avec  lui  l'axo  AA  et  la  montre.  Au  moyen  de  cette  double  suspen- 
sion , le  cadran  de  la  montro  peut  rester  exactement  horizontal , 
quelle  que  soit  la  position  que  l'on  donne  à la  boîte  qui  contient 
tout  l'appareil.  La  pesanteur,  en  abaissant  toujours  autant  que 
possible  le  centre  de  gravité  de  la  montre , fait  d'abord  tourner 
l’anneau  métallique  autour  de  la  ligne  BB , de  telle  manière  que 
Taxe  AA  soit  horizontal;  mais  en  môme  temps  elle  fait  tourner  la 
montre  autour  de  cet  axe,  et  amène  ainsi  la  surface  du  cadran  qui 
la  surmonte  à n ôtre  inclinée  d'aucun  côté.  Un  petit  verrou  C,  que 
l’on  peut  pousser  de  manière  à le  faire  pénétrer  dans  une  ouver- 
ture de  l'anneau  , ainsi  que  dans  une  sorte  de  douille  fixée  à la 
montre , permet  d’ailleurs  de  supprimer  à volonté  le  double  mou- 
vement autour  des  axes  AA,  BB. 

Une  montre  marine , étant  installée  dans  un  navire  comme  nous 
venons  de  l’expliquer,  ne  conservera  cependant  pas  une  position 
horizontale,  lorsque  le  navire  éprouvera  des  mouvements  brusques 
et  irréguliers  ; elle  sera  soumise  elle-même  à des  balancements 
quelquefois  très  prononcés.  Mais  ces  mouvements  s’effectueront 
toujours  avec  beaucoup  do  douceur,  et  sa  marche  n’en  éprouvera 
qu’une  influence  très  faible , comparativement  à ce  qui  aurait  lieu 
si  elle  était  liée  invariablement  au  navire,  de  manière  à participer 
à tous  ses  mouvements. 

On  voit  sur  la  fig.  30  quo  le  cadran  do  la  montre  est  surmonté 
de  quatre  aiguilles , dont  deux  se  meuvent  autour  de  son  centre , 
et  les  deux  autres  autour  de  deux  points  placés  entre  son  centre 
et  sa  circonférence.  Les  deux  premières  marquent  les  heures  et 
les  minutes,  comme  dans  les  montres  ordinaires.  Une  troisième 
aiguille  marque  les  secondes  ; c'est  celle  qui  se  trouve  au  centre 
d’un  petit  cadran  complet  tracé  sur  le  cadran  principal.  Enfin  la 
quatrième  aiguille,  qui  ne  fait  jamais  un  tour  entier  autour  de 
l'axe  qui  la  porte,  est  destinée  à indiquer  le  nombre  de  jours  qui 
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so  sont  écoulés  depuis  que  la  montre  a été  remontée.  La  présence 
de  cette  quatrième  aiguille  fait  qu’on  n'a  pas  à craindre  de  laisser 
arrêter  la  montre,  faute  de  la  remonter  à temps,  puisqu’elle  avertit 
à chaque  instant  de  l’état  de  tension  dans  lequel  se  trouve  le  res- 
sort moteur. 

§ 18.  Dans  un  grand  noihbre  de  circonstances,  surtout  dans  les 
observations  astronomiques , on  a besoin  de  noter  à un  moment 
déterminé  le  temps  marqué  par  une  horloge  ou  un  chronomètre , 
sans  cependant  pouvoir  jeter  les  yeux  sur  le  cadran.  Dans  de 
pareils  cas,  on  a recours  à divers  moyens,  pour  suppléer  à l’im- 
possibilité dans  laquelle  on  se  trouve  de  lire  directement  et  immé- 
diatement les  nombres  d’heures,  minutes,  et  secondes,  auxquels 
correspondent  les  aiguilles. 

Quand  il  s’agit  d’une  horloge,  dans  laquelle  l’échappement  fait 
entendre  un  bruit  net  et  distinct  à chaque  oscillation  du  pendule, 
on  regarde  d’avance  le  temps  que  marquent  les  aiguilles,  puis  on 
observe  le  phénomène  dont  on  s’occupe,  tout  en  comptant  les  se- 
condes successives,  à mesure  qu'on  entend  le  bruit  produit  par 
l’échappement.  On  peut  donc  ainsi  connaître  exactement  le  nombre 
de  secondes  marqué  par  l'aiguille  des  secondes,  à un  moment  dé- 
terminé de  l'observation,  sans  avoir  besoin  pour  cela  de  regarder 
cette  aiguille.  Quant  aux  indications  des  aiguilles  de3  minutes  et 
des  heures,  elles  peuvent  être  connues  sans  difficulté. 

Pour  atteindre  le  môme  but  à l aide  des  chronomètres,  dans  les- 
quels l'échappement  ne  fait  pas  assez  de  bruit  pour  qu’on  opère 
comme  on  vient  do  lc-dire,  on  a imaginé  deux  moyens  différents 
qui  sont  très  commodes  l’un  et  l’autre. 

Le  premier  consiste  à arrêter  instantanément  la  marche  de  l’ai- 
guille des  secondes,  à l’aide  d'un  bouton  que  l’on  pousse,  au  mo- 
ment où  l’on  a besoin  de  connaître  le  temps  que  marque  le  chro- 
nomètre ; de  cette  manière  on  pout  lire  ce  temps  un  peu  plus  tard, 
lorsque  l'observation  que  l’on  fait  ne  s'y  oppose  plus. 

Le  second  moyen  consiste  à disposer  l'aiguille  des  secondes  de 
telle  façon,  qu’en  poussant  un  bouton,  on  lui  fasse  déposer  instan- 
tanément sur  le  cadran  une  marque  apparente  telle  qu’un  po  nt 
noir  ; en  regardant  le  cadran  quelques  instants  après,  on  voit  tout 
de  suite  dans  quelle  position  se  trouvait  l'aiguille  au  moment  où  l’on 
a poussé  le  bouton,  tout  aussi  bien  que  si  l’aiguille  s'était  arrêtée 
dans  cette  position.  La  fig.  31  indique  la  forme  que  l’on  donne 
pour  cela  à l’aiguille  des  secondes.  Cette  aiguille  se  compose  d’une 
petite  lame  d’acier  abc,  repliée  sur  elle-même  en  b,  de  ma- 
nière à produire  comme  deux  aiguilles  superposées.  L’aiguille 
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inférieure  ab  est  fixée,  en  d,  à l'extrémité  d'un  des  axes  du 
mécanisme,  qui  traverse  le  centre  du  cadran  ; elle  présente  en  a 

une  partie  plus  lar- 
ge, percéed’un  trou 
en  son  milieu , et 
destinée  à recevoir 
une  petite  goutte 
d’encre  grasse.  L'ai- 
guille supérieure  bc 
Fig.  31.  ne  tient  à la  pre- 

mière qu’en  6;  elle 

porte,  au-dessous  de  son  extrémité  c,  une  petite  pointo  d’acier  qui 
correspond  à l’ouverture  de  la  partie  élargie  de  l'aiguille  inférieure  ; 
elle  est  d’ailleurs  embrassée  en  d,  par  une  sorte  d’étrier  adapté  à 
un  petit  cylindre  creux,  qui  enveloppe  l’axe  dont  on  vient  de  par- 
ler, et  qui  tourne  en  même  temps  que  lui.  Au  moment  où  l'on 
pousse  le  bouton  du  chronomètre,  ce  cylindre  creux  s'abaisse 
brusquement,  sans  cesser  de  tourner  avec  l’axe  qui  le  traverse, 
puis  se  relève  aussitôt  ; l’étrier,  entraîné  par  le  cylindre,  oblige  , 
l’aiguille  bc  à fléchir  en  b , et  à se  rapprocher  du  cadran  ; la 
petite  pointe  c traverse  la  goutte  d’encre  que  porte  l’aiguille  a b, 
et  vient  toucher  la  surface  du  cadran,  sur  laquelle  elle  dépose  un 
point  noir. 

Celte  seconde  disposition  des  chronomètres  est  préférable  à la 
première,  en  ce  qu’elle  permet  de  noter  les  temps  correspondant  à 
diverses  phases  successives  et  très  rapprochées  d’un  mémo  phé- 
nomène; ces  temps  seront  indiqués  parles  divers  points  qu’on 
aura  fait  marquer  par  l’aiguillo  aux  instants  convenables. 

INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A AUGMENTER  LA  PUISSANCE 
DE  LA  VUE. 

§ 19.  vision  d’un  objet.  — Avant  d’entrer  dans  la  descrip- 
tion des  instruments  qui  servent  à augmenter  la  puissance  de  la 
vue,  c’est-à-dire  des  lunettes  et  des  télescopes,  examinons  d abord  de 
quelle  manière  s’opère  la  vision  d'un  objet.  Cette  étude  nous  mettra 
à même  de  comprendre  sans  peine  comment  la  vision  est  modifiée, 
lorsqu’au  lieu  de  regarder  l’objet  directement,  ou,  comme  on  dit, 
à l'œil  nu,  on  le  regarde  en  interposant  une  lunette  ou  un  télescope 
entre  cet  objet  et  l’œil. 

Lorsqu’un  corps  est  lumineux,  soit  que  la  lumière  émane  du 
corps  lui-même,  soit  qu’il  soit  simplement  éclairé  par  un  autre 
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corps  lumineux  placé  dans  son  voisinage,  on  peut  considérer  chaque 
point  de  sa  surface  comme  envoyant  des  rayons  de  lumière  dans 
toutes  les  directions  possibles  en  dehors  do  cette  surface,  l’our 
regarder  ce  corps,  on  place  son  œil  de  manière  à permettre  k une 
certaine  quantité  des  rayons  de  lumière  , qui  sont  émis  par  la  sur- 
face du  corps,  de  pénétrer  à travers  l’ouverture  de  la  prunelle; 
ces  rayons  éprouvent  dans  l'intérieur  de  l’œil  des  déviations  occa- 
sionnées par  les  diverses  matières  transparentes  qu'ils  ont  à tra- 
verser, et  ils  arrivent  enfin  sur  la  rétine,  où  ils  produisent  une 
sensation  qui  détermine  la  vision  du  corps.  Supposons  maintenant 
qu'on  rapproche  son  œil  de  l'objet  que  l'on  regarde;  la  vision  de 
cet  objet  se  modifie,  et  les  modifications  qu  elle  éprouve  peuvent 
être  étudiées  sous  trois  points  de  vue  différents  : \ 0 sous  le  rapport 
tle  la  netteté  de  la  vision , 2”  sous  le  rapport  de  la  grandeur  appa- 
rente de  l'objet,  3"  enfin  sous  le  rapport  de  la  clarté  apparente  de 
la  surface  de  cet  objet. 

Voyons  d’abord  ce  qui  se  rapporte  à la  netteté  de  la  vision. 
Lorsqu'on  se  met  successivement  a diverses  distances  d un  corps 
l>our  le  regarder,  on  voit  plus  ou  moins  nettement  les  détails  que 
présente  sa  surface  ; et  il  existe  une  certaine  dislance'pour  laquelle 
ces  détails  se  distinguent  mieux  que  pour  toute  autre  distance. 
C’est  ainsi  que,  si  l'on  veut  lire  dans  un  livre  dont  les  caractères 
sont  très  fins,  on  place  naturellement  le  livre  à une  certaine  distance 
des  yeux  ; cette  distance  est  telle  que  les  caractères  se  voient  mieux 
que  si  le  livre  était  plus  près  ou  plus  loin.  Cette  distance  particu- 
lière, qui  correspond  à la  plus  grande  netteté  de  la  vision,  se  nomme 
la  distance  de  la  vue  distincte.  Elle  n'est  pas  la  même  pour  tout  le 
monde;  souvent  mémo  elle  est  différente  pour  les  deux  yeux  d'une 
même  personne.  Sa  valeur  est  ordinairement  de  t k 3 décimè- 
tres. En  général,  on  peut  dire  que  la  vision  d'un  objet  est  plus 
ou  moins*nelte,  suivant  que  la  distance  de  cet  objet  k l'œil  se  rap- 
proche plus  ou  moins  de  la  distance  de  la  vue  distincte. 

Considérons  maintenant  la  vision  sous  le  rapport  de  la  grandeur 
apparente  de  l’objet.  Si  l'on  regarde  le  corps  M,  fuj.  32,  en  pla- 
çant son  œil  au 
point  O , la  ligne 
droite  qui  joint  deux 
points  A et  B de  ce 
corps  sera  vue  sous 
un  certain  angle 
AOB.  Mais  si  l'œil,  au  lieu  d’être  en  O,  vieht  se  placer  eh  O',  k une 
distance  de  M , moitié  de  la  distance  précédente,  la  ligne  AB  sera 
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\ue  sous  un  angle  AO'Bqui  sera  double  du  précédent,  en  admettant 
toutefois  que  la  ligne  AB  soit  petite  relativement  aux  distances 
OM  et  O'M.  De  même,  si  la  distance  de  l’œil  à l’objet  se  réduit 
au  tiers , au  quart,  etc.,  de  la  distance  primitive  OM , l’angle  sous 
lequel  sera  vue  la  ligne  AB  deviendra  le  triple,  le  quadruple... 
de  l'angle  AOB.  Ces  angles  AOB,  AO'B...,  se  nomment  les  gran- 
deurs apparentes  de  la  iigne  AB  : la  grandeur  apparente  d une 
ligne  devient  donc  double,  triple,  quadruple,...  de  ce  qu  elle  était 
primitivement,  lorsque  la  distance  de  l’œil  à cette  ligne  se  réduit  à 
la  moitié,  au  tiers,  au  quart,...  de  la  distance  primitive.  En  même 
temps,  il  est  facile  de  reconnaître  que  la  grandeur  apparente  de 
la  surface  du  corps  auquel  cette  ligne  appartient  devient  quatre 
fois,  neuf  fois,  seize  fois,...  plus  grande.  On  est  ainsi  conduit  à 
cette  loi  : La  grandeur  apparente  d'une  de s dimensions  d'un  objet 
varie  en  raison  inverse  de  la  distance  de  l'ail  à cet  objet , et  la  gran- 
deur apparente  de  sa  surface  varie  en  raison  inverse  du  carré  de 
celle  distance. 

Voyons  enfin  ce  qui  a rapport  à la  clarté  apparente  de  la  sur- 
faco  de  l'objet.  L’œil  étant  placé  à une  certaine  distance  du  corps  M , 
fig.  33 , reçoit  de  la  lumière  qui  émane  d’un  grand  nombre  de 

points  de  la  surfaco  de  ce 
corps  ; considérons  un  de 
ces  points  en  particulier, 
le  point  ni , par  exemple 
Ce  point  envoie,  ainsi  que 
nous  l’avons  dit,  des  rayons 
de  lumière  dans  toutes  les 
directions  en  dehors  de  la 
surface  du  corps  dont  il  fait 
partie  : mais  de  tous  ces 
rayons , l’œil  ne  reçoit  que 
ceux  qui  sont  compris  à 1 in- 
térieur de  la  surface  conique  qui  a pour  sommet  le  point  m,  et  pour 
base  l’ouverture  ab  do  la  prunelle.  Supposons  maintenant  que  I œil 
se  rapproche  du  corps  M,  de  manière  à réduire  de  moitié  la  dis- 
tance à laquelle  il  se  trouve  de  ce  corps  , et  soit  a'b  la  nouvelle 
position  de  la  prunelle.  En  a'b',  les  dimensions  transversales  du 
cône  de  lumière  mab  sont  deux  fois  plus  petites  que  les  dimensions 
correspondantes  de  ce  cône  vers  la  base  ab;  la  grandeur  de  la 
section  transversale  du  cône  en  a'b'  n’est  donc  que  le  quart  de  a 
grandeur  de  la  base  aède  ce  cône,  c'est-à-dire  quelle  n’est  que  le 
quart  de  1 ouverture  de  la*  prunelle.  Il  en  résulte  que  loin  ci  lui  e 
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de  la  prunelle  en  nV  laissera  pénétrer  à l'intérieur  do  l'œil  quatre 
fois  plus  de  rayons  de  lumière  émanés  du  point  m,  que  lorsque  cette 
ouverture  était  placée  en  al.  Ce  que  nous  venons  de  dire  pour  la 
lumière  émanée  du  point  m peut  évidemment  se  répéter  pour  celle 
qui  vient  do  tous  les  autres  points  de  la  surface  du  corps  M qui 
sont  dans  son  voisinage.  On  en  conclura  sans  peine  que,  si  la  dis- 
tance do  l'œil  à l'objet  diminue  de  moitié,  la  quantité  de  lumière 
(|ue  l'œil  reçoit  d’une  portion  quelconque  de  la  surface  de  cet  objet 
devient  quatre  fois  plus  grande.  Mais,  en  même  temps,  la  grandeur 
apparente  de' cette  portion  de  surface  est  également  quadruplée, 
ainsi  que  nous  l’avons  expliqué  il  n’y  a qu'un  instant  : elle  aug- 
mente donc  dans  le  même  rapport  que  la  quantité  de  lumière  que 
l ’œil  en  reçoit,  et  il  en  résulte  que  In  clarté  de  la  surface  ne  change 
pas.  11  en  serait  évidemment  encore  de  mémo  pour  toute  nouvelle 
position  que  l'œil  prendrait  par  rapport  à l’objet. 

Ainsi,  en  résumé,  lorsqu'on  regarde  un  objet  lumineux  successi- 
vement à diverses  distances  : 1 0 l'objet  est  vu  avec  une  netteté  plus 
ou  moins  grande,  suivant  que  sa  distance  à l'œil  se  rapproche  plus 
ou  moins  de  la  distance  de  la  vue  distincte  ; 2°  la  grandeur  appa- 
rente de  chaque  dimension  de  l'objet  varie  en  raison  inverse  de  sa 
distance  à l’œil , et  la  grandeur  apparente  de  sa  surface  varie  en 
raison  inverse  du  carré  de  cette  distance  ; 3°  enfin  la  clarté  do  la 
surface  de  l’objet  reste  la  même,  quelle  que  soit  sa  distance  à 
l'œil. 

Ce  dernier  résultat  paraît  en  contradiction  avec  ce  que  l'on  ob- 
serve tous  les  jours , car  on  sait  que,  à mesure  qu'on  se  rapproche 
d’une  surface,  la  clarté  de  cette  surface  augmente  constamment  : 
si  bien  que  les  peintres,  dans  leurs  tableaux,  ne  mettent  pas  la 
même  teinte  sur  des  surfaces  également  lumineuses , qui  sont  si- 
tuées, les  unes  au  premier  plan,  les  autres  au  second  plan.  Mais 
il  faut  faire  attention  qu’il  y a ici  une  cause  qui  modifie  la  clarté  de 
l'objet  qu’on  regarde,  cause  qui  n’existait  pas  dans  le  cas  sur  lequel 
nous  avons  raisonné  tout  à l'heure  : c’est  la  présence  do  l’air  qui 
existe  entre  l'objet  et  l'œil , en  quantité  d’autant  plus  grande  que 
leur  distance  est  plus  considérable.  Sans  l’interposition  de  l'air, 
un  mur  blanc  paraîtrait  également  clair,  quelle  que  filt  la  distance 
à laquelle  on  se  trouverait  de  ce  mur  pour  le  regarder  ; mais,  dans 
la  réalité,  ce  mur  paraît  de  moins  en  moins  clair,  à mesuro  qu'on 
s'en  éloigne,  parce  que  la  quantité  d'air  interposée  entre  ce  mur  et 
l'œil  augmente  de  plus  en  plus,  et  qu  elle  absorbe  par  conséquent 
une  quantité  de  lumière  de. plus  en  plus  grande.  Si,  dans  les  rai- 
sonnements qui  précèdent , nous  avons  fait  abstraction  de  l’air  qui 
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s'interpose  entre  l'œil  et  l'objet,  c’est  que  cela  nous  était  nécessaire 
pour  la  suite. 

§ 20.  Propriété»  de*  lentille».  — Les  lunettes  étant  formées 
par  la  réunion  de  plusieurs  verres  à surface  sphérique , ou  /en— 
tilles,  nous  commencerons  par  rappeler  brièvement  les  propriétés 
de  ces  lentilles. 

Les  lentilles  se  divisent  en  deux  classes  distinctes,  d’après  la 
manière  dont  elles  agissent  sur  les  faisceaux  de  rayons  lumineux  : 


les  unes  se  nomment  lentilles  convergentes  , les  autres  lentilles 
divergentes.  Les  premières  sont  celles  dont  l'épaisseur  est  plus 

grande  au  centre  que  vers  les  bords. 
Leurs  deux  faces  sont  ordinairement 
convexes  ; mais  K une  d’elles  peut 
être  plane,  ou  même  concave  : en 
sorte  que,  en  coupant  une  pareille 
lentille  en  deux  , par  un  plan  mené 


Fig.  31.  Fig.  35. 


Fi^.  30. 


suivant  son  axe  de  ligure,  on  aura 


une  section  présentant  une  des  trois 
formes  indiquées  ici,  fig.  34,  35ct  36. 
Dans  les  lentilles  divergentes , au 
contraire,  l'épaisseur  est  moindre  au 
centro  que  vers  les  bords  ; et  leur 
section  présente  une  des  trois  formes 
que  montrent  les  fig.  37.  38  et  39. 

Considérons  une  lentille  conver- 
gente, fig.  40,  exposée  aux  rayons 
lumière  qui  émanent  d’un  point  lumineux  A , situé  sur  son 
j de  figure  , et  suffisamment  éloigné.  Ceux  de  ces  rayons  qui 


Fig.  38.  Fig.  39. 


tombent  sur  la  lentille,  la  traversent  en  s'infléchissant  plus  ou 
moins,  et  vont,  après  leur  sortie,  converger  à très  peu  près  en  un 
même  point  a.  Si  le  point  lumineux  A se  rapproche  de  la  lentille , 
le  point  o,  où  convergent  les  rayons  émergents,  s'en  éloigne.  Le 
point  A se  rapprochant  ainsi  de  plus  en  plus,  il  arrive  un  moment  ou' 
le  pointa  se  trouve  à l'infini,  c’est-à-dire  que  les  rayons  émergents 
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sont  parallèles , /Uj.  41 . La  position  particulière  qu'occupe  alors  le 
point  A , est  ce  que  l’on  nomme  le  foyer  principal , ou  sim- 
plement le  foyer  de 
la  lentille  ; la  dis- 
tance de  ce  foyer 
à la  lentille  se 
nomme  sa  distance 
focale.  Si  le  point  A 
se  rapproche  encore 
de  la  lentille , les 
rayons  de  lumière  qu'il  lui  envoie  restent  divergents  après  l'avoir 
traversée,  comme  ils  l'étaient  avant  ; seulement  leur  divergence  a 
diminué,  et  leurs  directions  prolongées  vont  passer  par  un  point  a • 
situé  du  même  côté  de  la  lentille  que  le  point  A,  /ig. 42.  L’effet  de  la 


lentille  sur  les  rayons  de  lumière  qui  émanent  du  point  A est  donc 
de  les  rendre  convergents,  ou  de  diminuer  leur  divergence,  suivant 
que  ce  point  est  plus  loin  ou  plus  près  de  la  lentille  que  son  foyer: 
si  le  point  A est  au  foyer  lui-même,  la  lentille  rend  parallèles  les 
rayons  qui  en  émanent  ; de  même , si  la  lentille  reçoit  un  faisceau 
de  rayons  lumineux  parallèles  à son  axe,  elle  les  fait  converger  vers 
le  foyer. 

Une  lentille  convergente  agit  d’une  manière  entièrement  ana- 


logue sur  les  rayons  de  lumière  qui  émanent  d'un  point  A situé  à 
une  petite  distance  de  son  axe,  fiy.  43,  ou  bien  sur  les  rayons 

4. 
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parallèles  dont  la  direction  fait  un  petit  angle  avec  cet  axe,fig.  44. 
Parmi  les  rayons  que  le  point  A envoie  à la  lentille,  il  y en  a né- 
cessairement un  qui  n’est  dévié  ni  d'un  côté  ni  d’un  autre  ; on 


démontre  que  ce  rayon  passe  toujours  par  un  môme  point  O,  quelle 
que  soit  la  position  qu’occupe  le  point  lumineux  A,  pourvu  qu  il 
ne  s’éloigne  pas  beaucoup  de  l’axe  de  la  lentille  : ce  point  O se 
nomma  le  centre  optique  de  la  lentille. 

L'action  des  lentilles  divergentes  sur  les  faisceaux  de  rayons  de 
lumière  est  inverse  de  celle  des  lentilles  convergentes.  Si  les  rayons 
qui  arrivent  sur  une  pareille  lentillo  sont  convergents,  elle  les  rend 
moins  convergents , ou  parallèles,  ou  divergents;  lorsqu’ils  sont 
parallèles,  elle  les  rend  divergents;  lorsqu’ils  sont  divergents , elle 
augmente  leur  divergence. 

§ 21 . Supposons  qu’un  objet  lumineux  AB,  fxq.  4Î»,  soit  placé 


en  avant  d’une  lentille  convergenle,  au  delà  du  foyer  F de  cette 
lentille.  Les  rayons  de  lumière  qui  partent  du  point  A de  cet  objet , 
et  qui  traversent  la  lentille,  convergent  ensuite  vers  le  pointa,  les 
rayons  qui  partent  du  point  B convergent  vers  le  point  b\  et  il 
en  est  do  mémo  pour  les  rayons  qui  partent  de  tous  les  autres  points 
de  l'objet  que  l'on  considère.  Cela  étant,  concovonsque  l’on  place  son 
œil  au  delà  de  1 endroit  ab  où  se  trouvent  les  points  de  concours 
de  ces  différents  faisceaux  de  rayons  de  lumière.  Les  rayons  partis 
du  point  A , rendus  convergents  par  la  lentille,  et  se  rencontrant 
au  pointa,  |>énélreronl  à l’intérieur  de  l'œil,  en  y produisant  la 
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même  sensation  que  s’ils  provenaient  d’un  point  lumineux  situé 
en  o;  les  rayons  émanés  du  point  B se  comporteront  comme  s'ils 
partaient  d'un  point  lumineux  situé  en  ô;  et  ainsi  des  autres.  L'oeil 
éprouvera  «loue  la  même  sensation  que  s'il  y avait  en  ab  un  objet 
«le  même  forme  que  l'objet  AB,  mais  renversé;  on  verra  cet  objet 
en  ab,  comme  s'il  existait  réellement.  C’est  ce  qu’on  exprime  en 
disant  que  la  lentille  produit  en  ab  une  image  renversée  de  AB. 


Fig.  40. 


Une  expérience  bien  simple  permet  de  mettre  complètement  en 
évidence  l’image  produite  par  une  lentille.  Qu’on  se  mette  dans  une 
chambre  où  il  n’arrive  pas  de  lumière  du  dehors,  soit  que  toutes 
le*  ouvertures  soient  hermétiquement  fermées,  soit  qu’on  opère 
pendant  la  nuit;  qu'on  dispose  dans  cette  chambre  obscure,  sur 
une  table,  une  bougie  allumée  A , fig.  46  , et  à une  certaine  dis- 
tance une  lentille  B,  montée  sur  un  pied,  et  tournée  de  manière 
qu'une  de  ses  faces  soit  on  regard  de  la  flamme  de  la  bougie;  qu'on 
place  enfin,  de  l'autre  côté  de  la  lentille,  un  carton  blanc  C,  à une 
distance  convenable,  et  l’on  apercevra  sur  ce  carton  une  image 
renversée  de  la  flamme  de  la  bougie,  ainsi  quo  d'une  portion  de  la 
bougie  elle-même,  qui  est  éclairée  par  le  voisinage  do  la  flamme. 

§ 22.  Lorsqu'on  veut  observer  en  détail  un  objet  de  petites  di- 
mensions, on  le  regarde  avec  une  loupe,  c’esl-à-dire  avec  mie  len- 
tille fortement  convergente,  et  on  le  voit  ainsi  avec  des  dimensions 
beaucoup  plus  grandes.  Voici  comment  cet  effet  se  produit.  L'objet 
AB,  fig.  47,  étant  placé  entre  la  lentille  et  son  foyer  F,  les  rayons 
de  lumière  qui  émanent  du  point  A,  et  qui  traversent  la  lentille,  ne 
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perdent  pas  toute  leur  divergence;  niais  après  qu  ils  l’ont  traversée, 
ils  semblent  venir  d'un  (joint  a,  situé  au  delà  du  point  A , sur  le 
prolongement  de  la  ligne  AO  qui  passe  par  ce  point  A et  par  le 
centre  optique  O de  la  loupe.  Les  rayons  qui  partent  du  jioinl  It 


éprouvent  également  dos  déviations  telles  qu'ils  semblent  venir  du 
point  b,  situé  sur  le  prolongement  de  la  ligne  HO;  et  il  en  est  de 
même  pour  tous  les  autres  (joints  de  l'objet  AB.  L'œil,  qui  est  placé 
de  l'autre  côté  de  la  loupe,  et  qui  reçoit  les  rayons  de  lumière  éma- 
nant de  cet  objet,  éprouve  donc  la  même  impression  que  si  la  loupe 
n'existait  pas  et  que  l'objet  AB  fût  remplacé  par  un  objet  de  même 
forme  ab  L'image  ab,  que  l’œil  aperçoit,  est  plus  ou  moins  éloi- 
gnée de  la  loupe,  et  par  suite  do  l’œil , suivant  que  l'objet  AB  est 
plus  ou  moins  près  du  foyer  F.  On  conçoit  donc  que  l'on  puisse 
placer  l'objet  à une  telle  distance  de  ce  foyer,  que  l'image  ab  se 
trouve  reportée  à la  distance  delà  vue  distincte  ($  19).  Il  en  ré- 
sultera que  l’œil  pourra  voir  nettement  les  détails  do  cette  image , 
dont  les  dimensions  sont  d’ailleurs  beaucoup  plus  grandes  que  celles 
de  l’objet  qu'elle  remplace  ; et  e est  ce  qu’on  exprime  en  disant  que 
la  loupe  grossit  les  objets. 

U est  bien  clair  que,  plus  le  foyer  F sera  près  delà  lentille,  plus 
l’objet  AB  devra  lui-même  en  être  près  pour  être  observé  comme 
nous  venons  do  le  dire,  et  plus  par  conséquent  le  rapport  des  di- 
mensions de  limage  ni)  à celle  de  (objet  sera  grand;  puisque  cette 
image  doit  toujours  être  placée  à une  même  distance  de  l'œil , et 
par  suite  de  la  loupe.  Le  grossissement  de  la  loupe  dépend  donc  de 
la  distance  qui  existe  entre  elle  et  son  foyer;  celte  distance  est 
d’autant  plus  petite  que  les  rayons  des  surfaces  sphériques  de  la 
lentille  sont  eux-mêmes  plus  petits. 

§ 23.  Lunette».  — Les  lunettes,  dont  on  se  sert  dans  les  ob- 
servations astronomiques,  sont  des  instruments  formés  par  la  com- 
binaison de  plusieurs  lentilles,  au  moyen  desquelles  on  peut  voir 
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les  objet»  beaucoup  mieux  que  si  on  les  regardait  à l’œil  nu.  Une 
lunette,  réduite  à sa  plus  grande  simplicité,  se  compose  :1"  d'une 
lentille  con\ urgente  L,  fit],  48,  destinée  à produire  une  image  nb 


do  l’objet  AH  que  l’on  observe,  conformément  à ce  que  nous  avons 
expliqué  précédemment  (§  21);  2°  d'uno  seconde  lentille  L',  qui 
n'est  autre  chose  qu’une  loupe  (§  22),  destinée  il  grossir  l image  ab. 
La  premièredeces  deux  lentilles,  celle  quiest  tournée  vers  l'objet  AB, 
se  nomme  pour  cette  raison  l'objectif;  la  seconde,  près  de  laquelle 
l’observateur  met  son  œil  pour  regarder  dans  la  lunette,  se  nomme 
l'oculaire.  Ces  deux  lentilles  sont  montées  aux  deux  extrémités 
d un  tuyau  noirci  à l'intérieur,  et  destiné  à empêcher  qu’il  n’ar- 
rive à l’oculaire  des  rayons  lumineux  autres  que  ceux  qui  viennent 
directement  de  l’objectif.  Ce  tuyau,  dont  la  présence  n’est  pas 
indispensable,  sert  en  outre  à relier  l’oculaire  et  l’objectif  l’un  il 
l’autre,  de  sorte  qu’il  suffit  do  le  faire  mouvoir,  pour  déplacer  à la 
fois  les  deux  lentilles,  et  amener  ainsi  la  lunette  à se  diriger  vers 
tel  objet  que  l’on  veut. 

L’image  nb  ne  se  produit  pas  toujours  à la  mémo  distance  de 
l’objectif;  elle  s en  rapproche  plus  ou  moins,  suivant  que  l'objet  AB 
est  plus  ou  moins  éloigné.  Cette  image  se  produit  au  foyer  même  de 
l'objectif,  lorsque  l’objet  AB  est  assez  éloigné  pour  que  les  rayons 
que  chacun  de  ses  points  envoie  sur  toute  la  surface  de  1 objectif 
puissent  être  considérés  comme  parallèles  entro  eux  ; c’est  ce  qui 
arrive  toutes  les  fois  que  l’on  observe  un  astre.  1)  un  autre  côté,  la 
position  de  l’oculaire  par  rapport  à l’image  ab  varie  suivant  la  vue 
de  l’observateur,  puisque  cette  position  doit  être  telle  que  l’image  ab 
se  trouve  reportée  en  a'b',  à la  distance  de  la  vue  distincte,  dis- 
tance qui  change  d’un  individu  à un  autre.  C’est  pour  cette  double 
raison  (pie  l’oculaire  est  adapté  à un  petit  tuyau  que  l’on  enfonce 
plus  ou  . moins  dans  le  tuyau  principal , pour  établir  une  distance 
convenable  entre  les  deux  lentilles. 

§ 24.  Voyons  de  quelle  manière  la  vision  d’un  objet  se  trouve 
modifiée  par  l’interposition  d’une  pareille  lunette  entre  l’objet  et 
l’œil  ; et  pour  cela  examinons  l'ell'ot  produit  sous  les  trois  points  de 
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vue  indiqués  précédemment  (§  1 !)),  c’est-à-dire  sous  le  rapport  de 
la  nettelé  de  la  vision  , de  la  grandeur  apparente  do  l’objet,  et  de 
la  clarté  apparente  de  la  surface  de  cet  objet. 

Il  résulte  d'abord  de  l’idée  simple  que  nous  nous  sommes  faite 
d’une  lunette,  que  les  rayons  lumineux  émanés  d'un  mémo  point  de 
1 objet,  et  déviés  dans  leur  route  par  leur  passage  à travers  la 
lunette,  arrivent  à l’œil  avec  le  même  degré  de  divergence  que  s’ils 
venaient  d'un  point  situé  à la  distance  de  la  vue  distincte.  On  peut 
donc  dire  que,  lorsqu'on  regarde  un  objet  à l'aide  d’une  lunette, 
si  I on  a soin  d'établir  une  distance  convenable  entre  l'objectif  et 
l’oculaire,  la  vision  est  toujours  nette. 

Les  lunettes  no  grossissent  pas  réellement  les  objets , puisqu’il 
est  bien  évident  que  l’image  «'ft',  d'où  les  rayons  semblent  partir 
en  sortant  de  la  lunette,  est  beaucoup  plus  petite  que  l’objet  AB 
lui- môme  qui  se  trouve  toujours  à une  grande  distance  de  l’ob- 
jectif. Mais  ce  ne  sont  pas  les  dimensions  réelles  de  l’objet,  et 
de  l’image aV,  qu’il  faut  comparer  pour  avoir  une  idée  do  la  puis- 
sance de  la  lunette  que  l’on  emploie;  ce  sont  les  grandeurs  appa- 
rentes de  l'objet  et  de  l'image  qu'il  importe  de  mettre  en  parallèle. 
Nous  devons  seulement  examiner  si  l'objet  paraît  plus  grand  lors- 
qu’on le  regarde  avec  la  lunette,  que  lorsqu'on  le  regarde  à l’œil 
nu.  Or,  il  est  aisé  de  voir  que  la  grandeur  apparente  de  la  ligne  A B 
vue  directement,  c'esl-à-diro  sans  lunetle,  est  sensiblement  égale 
à l'angle  AOB,  ou  bien,  ce  qui  revient  au  môme,  égale  à aOb  : car 
la  longueur  de  la  lunette  peut  être  complètement  négligée  relati- 
vement à la  distance  à laquelle  se  trouve  l'objet  AB.  D'un  autre 
côté,  on  peut  prendre  l’angle u'O'b'  ou  bien  aO'b  pour  la  grandeur 
apparente  de  l'image  u'b';  car  l’œil  se  place  toujours  très  près  de 
l'oculaire,  et  par  conséquent  du  point  O',  pour  recevoft  les  rayons 
qui  viennent  de  cette  image.  Le  rapport  de  la  grandeur  apparente 
de  l’image  a'b'  à celle  de  la  ligne  A B est  donc  égal  au  rapport  des 
angles  aO'b  et  aOb.  Ce  rapport  se  nomme  le  grossissement  do  la 
lunette.  Pour  en  avoir  une  exprossion  simple,  nous  observerons 
d'abord  que,  les  angles  aO'b  et  uOb  étant  toujours  petits,  nbpeut 
être  indifféremment  regardé  comme  un  arc  de  cercle  ayant  pour 
centre  soit  le  point  O,  soit  le  point  O';  c est-à-dire  que  le  rapport 
des  angles  aO'b  et  aOb  est  égal  au  rapport  inverso  des  distances 
de  l image  ab  aux  deux  points  O'  et  O.  Nous  remarquerons  en- 
suite que,  vu  la  grande  distance  à laquelle  se  trouve  l’objet  AB, 
l'image  où  se  produit  sensiblement  au  foyer  de  l'objectif  (§  20), 
et  que,  d’un  autre  côté,  l’oculaire  doit  être  placé  de  telle  manière 
que  ab  soit  très  près  de  son  foyer,  pour  reporter  a'b'  à la  distance 
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de  la  vue  distincte  f§  22)  : nous  pourrons  donc  dire  que  le  grossis- 
sement de  la  lunette  est  égal  au  rapport  de  la  distance  focale  de 
l’objectif  à celle  de  l'oculaire.  On  conçoit,  d’après  cela,  qu’en 
construisant  une  lunette,  au  moyen  d’un  objectif  et  d'un  oculaire 
convenablement  choisis,  on  pourra  obtenir  un  grossissement  aussi 
fort  qu’on  voudra. 

Examinons  onfin  l’effet  produit  par  une  lunette,  sous  le  rapport 
de  la  clarté  apparente  de  la  surface  fie  l’objet  qu’on  observe.  Chaque 
point  M de  cet  objet  envoio  des  rayons  lumineux  sur  toute  la  sur- 
face de  l’objectif.  Ces  rayons,  rendus  convergents  par  l'action  de  la 
lentille,  vont  passer  par  un  même  point  m appartenant  à l’image  ul>, 
fi<j.  49;  ils  continuent  ensuite  leur  route,  et  forment  un  faisceau 


divergent  qui  vient  tomber  sur  la  surface  de  l'oculaire;  enlin  cette 
seconde  lentillo  diminue  leur  divergence,  de  telle  façon  qu’ils  sem- 
blent venir  du  point  m'  de  l’image  a'b'.  Si  l’on  regardait  direc- 
tement l’image  nb,  sans  se  servir  de  l’oculaire,  on  devrait  mettre 
son  œil  à une  distance  do  cette  image  égale  à la  distance  de  la 
vue  distincte  : à cette  distance,  le  faisceau  des  rayons  qui  pas- 
sent par  le  point  m se  trouverait  trop  large  pour  pénétrer  tout 
entier  par  l’ouverture  de  la  prunelle  : l’œil  ne  recevrait  donc 
qu’une  portion  des  rayons  que  le  point  M envoie  à l’intérieur  de  la 
lunette.  Mais  l’oculaire,  en  diminuant  la  divergence  de  ces  rayons 
peu  après  leur  passage  par  le  point  m,  et  en  permettant  en  outre 
à l’œil  de  se  rapprocher  beaucoup  de  ce  point,  fait  que  le  fais- 
ceau tout  entier  peut  traverser  la  prunelle  et  entrer  dans  l’œil. 
Ainsi  l’œil  reçoit,  de  chaque  point  de  l’objet  observé,  la  totalité 
des  rayons  que  ce  poinl  envoie  sur  la  surface  de  l’objectif,  en  fai- 
sant abstraction  toutefois  de  la  perle  de  lumière  qui  résulte  du 
passage  des  rayons  à travers  les  lentilles.  Avec  cette  restriction,  on 
peut  donc  dire  que,  si  I on  regarde  d’abord  un  objet  à fœil  nu,  puis 
qu'on  r observe  au  moyen  d’une  lunette,  la  quantité  de  lumière 
envoyée  par  chaque  point  de  l'objet  à I intérieur  de  l’œil  augmente 
dans  le  rapport  de  la  surface  de  l’objectif  à l’ouverture  de  la  pru- 
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moins  grand  rapport,  en  raison  de  l’absorption  d'une  partie  des 
rayons  par  les  masses  de  verre  qu’ils  traversent.  Si  la  grandeur 
apparente  de  la  surface  de  l’objet  se  trouvait  augmentée  par  l'effet 
de  la  lunette , précisément  dans  le  même  rapport  que  la  quantité 
de  lumière  que  l’œil  reçoit  de  chacun  des  points  de  celle  surface, 
la  clarté  apparente  de  la  surface  resterait  la  même,  ainsi  que  cela 
a lieu  pour  la  vision  directe  d'un  objet,  lorsqu’on  s en  rapproche 
plus  ou  moins  {§  19).  Mais  l'accroissement  de  la  grandeur  appa- 
rente de  l’objet , résultant  de  l'emploi  d'une  lunette,  dépend  des 
distances  focales  de  l'objectif  et  de  l'oculaire;  tandis  que  l'accrois- 
sement de  la  quantité  de  lumière  que  l'œil  reçoit  de  chaque  point 
de  la  surface  de  cet  objet  dépend  de  la  grandeur  de  l’objectif  : ces 
deux  causes,  étant  entièrement  distinctes,  pourront  avoir  une  in- 
fluence relative  plus  ou  moins  grande,  et  la  clarté  apparente  de  la 
surface  de  l’objet  sera  augmentée  ou  diminuée  par  l’emploi  de  la 
lunette,  suivant  que  la  seconde  cause  l'emportera  sur  la  première, 
ou  inversement. 

Kn  résumant  ce  que  nous  venons  de  dire,  nous  verrons  que 
l'emploi  d’une  lunette,  pour  observer  un  objet,  modifie  la  vision  de 
la  manière  suivante  : 

1“  La  vision  est  toujours  nelle,  puisque  les  rayons  reçus  par 
1 œil,  et  émanant  d’un  môme  point  de  l'objet,  semblent  venir  d un 
point  situé  à la  distance  de  la  vue  distincte. 

2"  La  grandeur  apparente  de  chacune  des  dimensions  de  1 objet 
est  augmentée  dans  le  rapport  de  la  distance  focale  de  l'objectif  à 
celle  de  l’oculaire  , et  par  conséquent  la  grandeur  apparente  de  la 
surface  de  l'objet  est  augmentée  dans  un  rapport  égal  au  carré  du 
précédent. 

3°  Enfin  la  clarté  apparente  de  la  surface  de  l'objet  dépend  à 
la  fois  du  grossissement  de  la  lunette,  et  de  la  grandeur  de  son  ob- 
jectif: de  telle  sorte  que,  à égalité  de  grossissement,  cette  clarté 
est  d'autant  plus  grande  (pie  l'objectif  est  lui-même  plus  grand  : et 
que,  pour  un  môme  objectif,  elle  est  d autant  plus  faible  que  le 
grossissement  est  plus  considérable. 

Il  est  bon  de  remarquer  en  outre  que  les  lunetles,  disposées 
comme  nous  lavons  indiqué,  renversent  les  objets;  c’est-à-dire 
quelles  font  voir  en  bas  la  partie  de  l'objet  observé  qui  est  en  haut, 
à gauche  ce  qui  est  à droite,  et  vice  versa.  Ce  renversement  des 
objets  n'a  pas  d'importance  dans  les  observations  astronomiques  ; 
il  suffit  qu’on  en  soit  prévenu  [mur  qu’il  n'en  résulte  aucun  incon- 
vénient. 
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55  2o.  L'emploi  des  lentilles  isolées , soit  comme  loupes,  soit 
comme  besicles,  doit  remonter  à une  époque  très  reculée,  le  gros- 
sissement, des  objets,  vus  à travers  un  vase  rond  de  verre  rempli 
d'eau,  a dû  conduire  à leur  découverte,  peu  de  temps  après  1 in- 
vention du  verre.  Mais  il  n'en  est  pas  de  même  des  lunettes,  dont 
la  découverte  est  beaucoup  plus  récente.  Elles  furent  inventées , 
dit-on , par  un  opticien  de  Middelbourg , dans  la  boutique  duquel 
des  enfants,  en  jouant,  avaient  formé  la  combinaison  de  verres 
lenticulaires  qui  constitue  ces  merveilleux  instruments. 

Galilée,  ayant  entendu  parler  de  celte  invention  (en  1609),  con- 
struisit lui-mêTne  des  lunettes,  et  s'en  servit  pour  observer  les  astres. 
La  disposition  qu’il  adopta  n’est  pas  tout  à fait  la  même  que  celle 
dont  nous  avons  parlé  précédemment , et  qui  n’a  été  employée  que 
plus  tard  : elle  en  diffère  par  l’oculaire,  qui  est  formé  d une  lentille 
divergente,  au  lieu  d'une  lentille  convergente.  Il  n’est  plus  possible 
de  considérer  un  pareil  oculaire  comme  une  loupe,  au  moyen  de 
laquelle  on  observe  l'image  produite  par  l'objectif  ; mais  on  recon- 
naît aisément  qu'il  conduit  au  même  résultat.  Soit  ab,  ji(j.  50 , 


l'image  de  l'objet  AB,  produite  par  l'objectif  L;  l'oculaire  1/  ne  se 
place  plus  au  delà  de  cette  image,  mais  entre  elle  et  l'objectif,  de 
manière  à recevoir  les  rayons  lumineux  , avant  qu'ils  aient  formé 
celle  image.  Les  rayons  émanés  du  point  A , et  rendus  convergents 
par  la  lentille  L,  iraient  concourir  au  point  n,  si  la  lentille  \J  n’exis- 
tait pas  : la  présence  de  la  seconde  lentillo  fait  (pie  ces  rayons,  de 
convergents  qu’ils  étaient,  deviennent  divergents,  et  semblent  ainsi 
venir  d’un  point  a'.  En  plaçant  convenablement  l'oculaire  I/,  on 
peut,  faire  en  sorte  que  l’image  n'l>\  d'où  semblent,  venir  les  rayons 
qui  entrent  dans  l’œil,  se  trouvé  à la  distance  de  la  vue  distincte: 
en  porte  que,  en  définitive,  le  résultat  est  absolument  de  même  que 
si  les  rayons  allaient  réellement  former  l’image  ab,  pour  être  en- 
suite soumis  à l’action  d'une  loupe  destinée  à grossir  celte  image. 
La  lunette  de  Galilée  présente  deux  avantages  sur  celle  dont  nous 
avons  parlé  d’abord  : premièrement  elle  ne  renverse  pas  les  objets, 
comme  on  le  reconnaît  sans  peine,  fig.  50  : en  second  lieu,  avec  un 


Digitized  by  Google 


50  INSTR.  QUI  SERV . A AUG.M.  I.A  PUISSANCE  l)E  LA  VUE. 
mémo  objectif,  elle  a moins  de  longueur  que  la  lunette  ordinaire, 
en  raison  de  la  position  que  1 oculaire  doit  avoir  par  rapport  à 
l'image  produite  par  cet  objectif.  Ces  deux  avantages,  qui  n’ont  pas 
une  grande  importance  pour  les  observations  astronomiques,  ont 
fait  conserver  la  disposition  adoptée  par  Galilée,  dans  la  construc- 
tion des  lorgnettes  de  spectacle,  dont  le  but  principal  est  d’aug- 
menter considérablement  la  clarté  apparente  des  objets,  tout  en  les 
faisant  voir  avec  beaucoup  de  netteté.  Le  grossissement,  dans  ces 
lorgnettes,  s'élève  rarement  au  delà  de  3. 

Le  plus  fort  grossissement  des  lunettes  dont  Galilée  s’est  servi 
dans  ses  observations  astronomiques  est  de  32.  Quelque  temps 
après,  Huvgens  etCassini  poussèrent  ce  grossissement  jusqu'à  I 00; 
pour  cela  ils  donnèrent  à leurs  lunettes  une  longueur  de  plus  de 
8 mètres. 

Plus  tard,  vers  1664,  Auzout  construisit  un  objectif  qui  permet- 
tait d'obtenir  un  grossissement  de  600;  mais  sa  distance  focale 
était  de  98  mètres,  et  il  aurait  été  bien  diflicile  d'établir  cl  de  ma- 
nœuvrer une  lunette  d'une  aussi  grande  longueur  : aussi  Auzout 
supprima-t-il  le  tuyau,  qui,  comme  nous  l'avons  dit  (§  23),  n’est 
pas  absolument  indispensable.  Une  immense  tour  de  bois  avait  été 
construite  peu  de  temps  auparavant  pour  recevoir  à son  sommet  les 
eaux  élevées  par  la  machine  de  Marly,  et  destinées  à alimenter  les 
réservoirs  du  château  de  ce  nom  ; cette  tour  étant  devenue  inutile, 
lorsqu'on  eut  achevé  l’aqueduc  qui  existe  encore  aujourd'hui,  on  la 
transporta  dans  les  jardins  do  l Observatoiro  de  Paris;  et  c’est  sur 
sa  partie  supérieure  qu'Auzout  installa  son  objectif,  en  le  dispo- 
sant de  manière  que  son  axe  de  figure  pût  être  dirigé  vers  la  région 
du  ciel  que  l'on  voulait  examiner.  Quant  à l’oculaire  de  cette  im- 
mense lunette,  il  était  tenu  à la  main  par  l’observateur,  qui  devait 
nécessairement  se  placer  près  du  lieu  où  se  formait  l image  de 
l'astre  soumis  à ses  observations.  On  comprendra  sans  peine  tout 
ce  qu’il  y avait  de  gênant  dans  celte  disposition  , qui  obligeait 
l'observateur  à changer  de  place  à mesure  que  l’astre  se  déplaçait 
dans  le  ciel,  et  à se  mettre  ainsi , tantôt  au  niveau  du  sol , tantôt  à 
une  hauteur  plus  ou  moins  grande,  suivant  que  cet  astre  s’élevait 
plus  ou  moins  au-dessus  de  I horizon.  D ailleurs  l’objectif  et  l’ocu- 
laire n’étant  pas  liés  l'un  à l'autre,  comme  dans  les  lunettes  ordi- 
naires, il  en  résultait  qu’ils  n’étaient  presque  jamais  orientés  l’un 
comme  l’autre , et  que  par  suite  les  imagos  observées  manquaient 
de  netteté. 

On  se  demande  naturellement  pourquoi  l'on  augmentait  ainsi 
outre  mesure  la  distance  focale  de  1 objectif , et  par  conséquent  la 
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longueur  de  la  lunette,  pour  atteindre  de  forts  grossissements. 
Nous  avons  vu  que  le  grossissement  d'une  lunette  est  mesuré  par 
le  rapport  de  la  distance  focale  de  l'objectif  à cello  de  l'oculaire 
(§  24)  : il  semble  donc  qu’en  diminuant  suffisamment  la  seconde  de 
ces  deux  distances  focales,  sans  modifier  la  première,  on  puisse 
obtenir  un  grossissement  aussi  grand  qu’on  voudra.  Mais  il  existe 
une  circonstance,  dont  nous  n’avons  pas  parlé  jusqu'à  présent,  et 
qui  s’oppose  à ce  que  le  grossissement  soit  augmenté  par  la  seule 
diminution  de  la  distance  focale  de  l’oculaire.  Pour  que  la  clarté 
des  images  fournies  par  une  lunette  ne  soit  pas  trop  affaiblie,  il  est 
indispensable  d’agrandir  l'objectif,  à mesure  qu’on  augmente  le 
grossissement.  Si  cet  agrandissement  de  l'objectif  s’effectuait  sans 
changer  sa  distance  focale,  et  par  conséquent  sans  changer  les 
rayons  des  surfaces  sphériques  qui  forment  ses  deux  faces , cha- 
cune de  ces  deux  faces  deviendrait  une  fraction  plus  grande  de  la 
sphère  entière  à laquelle  elle  appartient.  Or,  on  sait  que  les  lentilles 
décomposent  la  lumière,  et  fournissent  des  images  dont  les  bords 
sont  irisés;  on  sait  de  plus  que  ces  irisations  ont  d’autant  plus 
d’importance  relativement  aux  dimensions  de  l’image  qu  elles  ac- 
compagnent, que  les  faces  des  lentilles  qui  les  ont  produites  sont 
elles-mêmes  plus  grandes  par  rapport  aux  surfaces  totales  des 
sphères  dont  elles  font  partie.  On  voit  donc  que,  si  l’on  augmente 
le  grossissement  d’une  lunette  en  diminuant  seulement  la  distance 
focale  de  l'oculaire,  ce  qui  oblige  à agrandir  l’objectif,  tout  en  lui 
conservant  une  même  distance  focale , on  produit  des  images  dans 
lesquelles  les  irisations  acquièrent  une  plus  grande  importance 
relative;  la  confusion  qui  en  résulte  dans  les  détails  de  ces  images 
fait  ainsi  disparaître  les  avantages  qui  pourraient  résulter  de  l’ac- 
croissement du  grossissement.  Si,  au  contraire,  on  augmente  le 
grossissement  en  donnant  une  plus  grande  distance  focale  à l'ob- 
jectif, on  peut  augmenter  les  dimensions  transversales  de  cette 
lentille,  sans  que  pour  cela  ses  faces  cessènt  d’être  de  très  petites 
fractions  des  sphères  auxquelles  elles  appartiennent  ; et  par  con- 
séquent on  obtient  des  images  plus  grandes,  sans  accroître  l’im- 
portance relative  des  irisations. 

On  n’aurait  pas  pu  espérer  pousser  le  grossissement  au  delà  de 
celui  de  600  qu’avait  obtenu  Auzout,  dans  la  lunette  colossale  dont 
nous  avons  parlé  , si  un  physicien  anglais , Dollond , n’avait  trouvé 
le  moyen  de  construire  des  objectifs  achromatiques , c’est-à-dire 
qui  dévient  les  rayons  de  lumière  sans  les  décomposer.  Cette  im- 
portante découverte , qui  date  de  1758,  a permis  non  seulement 
de  construire  des  lunettes  d’une  plus  grande  puissance,  sans  rien 
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perdre  du  rôté  de  la  netteté  des  images  , mais  encore  de  réduire 
considérablement  leurs  dimensions,  ce  qui  les  rend  d'un  usage  beau- 
coup plus  commode.  Un  objectif  achromatique  est  formé  par  la 
juxtaposition  de  deux  lentilles,  / ig . 51 , dont  l une  est  convergente, 
et  l’autre  divergente.  Ces  deux  lentilles  ne  sont  pas  faites 
de  la  même  espèce  de  verre  : la  premièro  est  de  verre 
vert , nommé  par  les  Anglais  croivn  gloss  ; la  seconde  est 
de  verre  blanc,  nommé  /lint  glass.  Lorsqu’un  faisceau  do 
rayons  lumineux,  émanés  d'un  point  extérieur,  vient  tom- 
ber sur  un  pareil  objectif,  il  est  soumis  successivement 
à l’action  de  ces  deux  lentilles  : la  première  le  rend  con- 
vergent , et  décompose  en  mémo  temps  la  lumière  dont  il 
est  formé  ; la  seconde,  agissant  en  sens  contraire,  détruit 
la  décomposition  qui  a ou  lieu,  et  diminue  la  convergence 
du  faisceau , sans  cependant  la  faire  disparaître  complè- 
te- 51  • tement.  En  sorte  que  la  réunion  de  ces  deux  lentilles 
fournit  un  objectif  qui  produit  en  définitive  le  mémo  effet 
qu’une  lentille  convergente  qui  ne  décomposerait  pas  la  lumière. 
Depuis  l’emploi  des  objectifs  achromatiques,  on  a pu  pousser  le 
grossissement  des  lunettes  au  delà  de  la  limite  qu’Auzout  avait  eu 
tant  de  peine  à atteindre , tout  en  leur  conservant  des  dimensions 
qui  permettent  de  les  manœuvrer  facilement.  Mais,  ainsi  que  nous 
l’avons  vu,  il  est  nécessaire  d’agrandir  l'objectif,  en  même  temps 
qu’on  augmente  le  grossissement,  afin  de  conserver  une  clarté  suf- 
fisante aux  images  ; la  difficulté  qu’on  éprouve  à obtenir  de  grandes 
masses  de  verre  assez  homogènes  pour  servir  à la  construction  des 
objectifs  fait  qu’on  est  encore  limité  dans  l’accroissement  du  gros- 
sissement; on  ne  peut  guère,  jusqu'à  présent,  aller  au  delà  d'un 
grossissement  de  3 000.  Le  plus  grand  objectif  que  l’on  ait  encore 
construit  a 38  centimètres  de  diamètre  ; il  sort  des  ateliers  do 
M.  Lerebours. 

Les  fortes  lunettes  sont  habituellement  munies  de  plusieurs  ocu- 
laires de  rechange,  dont  on  se  sert  alternativement,  suivant  qu'on 
veut  grossir  plus  ou  moins  l image  produite  par  l’objectif.  Quand 
on  observe  un  astre  très  lumineux,  on  emploie  un  oculaire  qui 
donne  un  fort  grossissement,  et  l'on  n'a  pas  à craindre  que  la  clarté 
de  l'image  soit  trop  faible.  Si,  au  contraire,  on  observe  un  astro 
dont  la  lumière  ait  peu  d'intensité,  on  se  sert  d'un  oculaire  qui 
donne  un  grossissement  moindre. 

Nous  avons  supposé  jusqu'à  présent  que  l'oculaire  d’une  lunette 
était  formé  d une  simple  lentille  faisant  fonction  de  loupe.  En  réa- 
lité, l'oculaire  est  formé  de  plusieurs  lentilles,  disposées  de  tna- 
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nière  à obtenir  certains  avantages  qu'une  lentille  unique  ne  peut 
pas  donner.  C'est  ainsi,  par  exemple,  qu’on  parvient  à agrandir  le 
champ  de  la  lunette,  c'est-à-dire  la  portion  de  l’espace  d'où  l'on 
peut  recevoir  en  même  temps  des  rayons  lumineux,  pour  chaque 
position  donnée  à cet  instrument.  En  faisant  une  certaine  combi- 
naison de  lentilles,  on  parvient  à construire  des  oculaires  qui  re- 
dressent les  images;  les  lunettes  munies  de  ce  genre  d'oculaire  se 
nomment  lunettes  terrestres,  parce  que  ce  n’est  que  dans  l'obser- 
vation d'objets  terrestres  que  le  redressement  des  images  peut 
avoir  de  l'importance.  Dans  les  lunettes  astronomiques,  il  est  bon 
que  le  champ  ne  soit  pas  trop  restreint  ; mais  on  no  doit  pas  cher- 
cher à obtenir  le  redressement  des  images  par  l'addition  de  quel- 
ques lentilles , dont  la  présence  entraîne  toujours  la  perte  d une 
portion  de  la  lumière  qui  vient  de  l'astre  observé. 

§ 26.  Pour  terminer  ce  qui  se  rapporte  aux  lunettes,  nous  indi- 
querons la  disposition  des  pieds  sur  lesquels  on  les  place  ordinaire- 
ment, et  qui  permettent  de  les  diriger  avec  la  plus  grande  facilité 
vers  telle  région  du  ciel  que  l’on  veut.  La  /*</.  52  représente  un  de 
ces  pieds.  Il  se  compose  d’un  bâti  solide  AA  s'appuyant  sur  le  sol 
ou  moyen  de  trois  roulettes  B,  B,  et  de  deux  cadres  mobiles  C,  1), 
dont  le  premier  doit  supporter  directement  la  lunette  E sur  sa  face 
supérieure.  Le  cadre  C est  relié  au  bâti  AA  par  une  sorte  de  char- 
nière mm,  autour  de  laquelle  il  peut  tourner,  de  manière  à s'in- 
cliner plus  ou  moins  sur  l'horizon.  Le  second  cadre  D est  réuni  de 
môme  au  précédent  par  une  charnière  nn,  qui  permet  de  faire 
varier  à volonté  l’angle  compris  entre  ces  deux  cadres.  Le  côté  infé- 
rieur oo  du  cadre  I)  peut  glisser  le  long  do  la  face  inclinée  pp  du 
bâti  AA;  et  ce  mouvement  détermine  l'élévation  ou  l’abaissement 
de  l'extrémité  nn  du  cadre  C,  qui  tourne  alors  autour  de  la  char- 
nière mm.  Deux  chaînes  sans  fin  qq  sont  disposées  de  chaque  côté 
du  bâti  AA,  et  sont  attachées  chacune  à une  des  extrémités  du 
côté  inférieur  oo  du  cadre  D.  Un  axe  r,  terminé  par  deux  mani- 
velles s,  s,  porte  un  pignon  qui  engrène  avec  une  roue  montéo 
sur  un  second  axe  t ; ce  second  axe  est  muni  à ses  deux  extrémités 
de  deux  pignons  dont  les  dents  s'engagent  dans  les  anneaux  des 
deux  chaînes  sans  lin  qq.  En  agissant  sur  l'une  des  manivelles  s,  s, 
on  fait  tourner  les  axes  r,  t ; le  second  axe  fait  marcher  les  chaînes 
q,  q dans  lefcpns  de  leur  longueur:  le  côté  oo  du  cadre  D glisse  sur 
le  plan  inclii™  pp,  et  ce-cadre  se  relève  plus  ou  moins.  La  lunette  E 
est  installée  dans  une  pièce  creuse  nu,  qui  n’est  attachée  au  ca- 
dre C que  par  un  boulon  situé  vers  l’extrémité  nn  de  ce  cadre,  et 
<jui  peut  facilement  tourner  anlour  de  ce  boulon;  cette  pièce  un 
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porte,  à son  aulre  extrémité,  un  boulon  e,  muni  d’un  pignon  qui 
engrène  avec  le  bord  denté  du  cadre  C : en  sorte  que,  en  faisant 
tourner  le  boulon  v sur  lui-môme,  on  fait  mouvoir  la  pièce  uu  et 
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la  lunette  sur  la  face  supérieure  du  cadre  C,  autour  du  boulon 
qui  se  trouve  vers  1 extrémité  nn  de  ce  cadre.  L'observateur,  tout 
en  ayant  l’œil  à l'oculaire  do  la  lunette,  peut  donc  très  facilement 
changer  la  direction  de  cet  instrument,  en  manœuvrant  l’une  des 
manivelles  s d'une  main,  et  le  boulon  v de  l'autre  main  : la  mani- 
velle fait  élever  ou  abaisser  le  plan  du  cadre  C,  et  le  bouton  r 
permet  de  faire  varier  la  direction  do  la  lunette  sur  ce  plan. 

Le  pied  tout  entier,  dont  nous  venons  d'indiquer  la  disposition, 
doit  naturellement  être  placé  d'abord  de  manière  que  la  lunette  soit 
à peu  près  dirigée  vers  le  point  du  ciel  où  I on  veut  faire  des  obser- 
vations. A cet  effet  on  se  sort  des  roulettes  B,  B,  au  moyen  des- 
quelles on  peut  le  déplacer  comme  on  veut.  Mais  lorsqu'il  a été 
ainsi  amené  dans  une  position  convenable,  il  est  important  qu'il 
ne  conserve  plus  la  mobilité  que  lui  donnent  les  roulettes  B,  B,  afin 
que  la  lunette  soit  bien  fixée  dans  chacune  des  directions  qu'on  lui 
(lonne  à l’aide  des  manivelles  s et  du  bouton  r.  C’est  pour  cela  que 
les  roulettes  B,  B,  no  sont  pas  directement  adaptées  au  bâti  AA, 
un  levier  x,  que  l’on  peut  élever  ou  abaisser,  en  le  saisissant  par  la 
poignée  qui  le  termine,  fait  monter  ou  descendre  les  roulottes  par  rap- 
port au  bâti.  Lorsqu'on  les  a fait  monter  ainsi,  elles  ne  touchent  plus 
le  sol  ; le  bâti  s’appuie  alors  par  les  trois  pieds  B',  B',  qui  sont  dans 
leur  voisinage  : et  le  tout  acquiert  une  stabilité  beaucoup  plus  grande . 

Une  petite  lunette  ; est  ordinairement  adaptée  au  tuyau  de  la 
lunette  E qui  doit  servir  aux  observations.  Celte  petite  lunette 
porto  le  nom  de  chercheur.  Elle  est  destinée  à faciliter  l'opération 
qui  consiste  à diriger  la  lunette  E vers  l’astre  qu’on  veut  observer. 
Le  champ  de  cette  petite  lunette  est  beaucoup  plus  grand  que  celui 
de  la  grande;  en  sorte  que,  en  mettant  l’œil  à son  oculaire,  on 
aperçoit  le  ciel  dans  une  étendue  bien  plus  considérable,  et  l’on 
peut  découvrir  l'astre  que  I on  cherche,  lors  même  qu’on  est  encore 
un  peu  loin  d’avoir  dirigé  la  lunette  exactement  vers  cet  astre. 
On  voit  alors  comment  on  doit  déplacer  la  lunette,  pour  lui  donner 
la  direction  convenable. 

§ 27.  Télescopes.  — La  réflexion  de  la  lumière  sur  des  miroirs 
sphériques  donne  lieu  à la  production  d’images,  tout  aussi  bien 
que  son  passage  à travers  des  verres  lenticulaires.  Si  un  objet  AB, 
fig.  53,  est  placé  en  avant  d'un  miroir  concave  M,  les  rayons  lumi- 
neux, émanés  des  différents  points  de  cet  objet,  qui  tombent  sur  la 
surface  du  miroir,  y sont  réfléchis  dans  différentes  directions.  Les 
rayons  partis  du  point  A ont,  après  leur  réflexion,  des  directions  qui 
passent  très  sensiblement  par  un  même  point  a;  ceux  qui  parlent 
«lu  point  B vont  également  passer  par  un  point  h:  et  il  en  est  de 
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môme  des  rayons  qui  viennent  de  tous  les  .autres  points  de  l'objet 
AB;  il  se  forme  donc  en  ab  une  image  de  cet  objet.  On1  conçoit 


d'après  cela  qu'un  miroir  sphérique  concave  puisse  remplacer  l'ob- 
jectif des  lunettes.  En  combinant  un  miroir  de  ce  genre,  avec  un 
oculaire  destiné  à observer  l'image  qu’il  produit,  on  forme  un  in- 
strument qui  peut  remplir  le  même  objet  qu'une  lunette,  et  auquel 
on  donne  spécialement  le  nom  de  télescope. 

Mais  il  se  présente  ici  une  difficulté  qui  tient  à la  place  qu’oc- 
cupe l image  ab,  entre  l'objet  observé  AB  et  le  miroir  sur  lequel 
les  rayons  lumineux  viennent  se  réfléchir.  L’observateur  ne  peut 
plus  se  placer  avec  un  oculaire  de  manière  à recevoir  directement 
ces  rayons  après  leur  passage  par  l'image  ab;  car  il  s'interposerait 
ainsi  entre  l’objet  AB  et  le  miroir,  et  empêcherait  par  conséquent 
les  rayons  d’arriver  au  miroir.  Voici  quelles  sont  les  principales 
dispositions  imaginées  pour  y obvier. 

Grégory,  inventeur  du  télescope,  en  1 663,  emploie  un  second 
miroir  concave  N,  fiçj.  54,  de  petites  dimensions  transversales, 


Fig.  54. 


destiné  à recevoir  les  rayons  lumineux  après  leur  passage  par 
l'image  ab,  et  à les  renvoyer  à travers  une  ouverture  pratiquée 
au  milieu  du  miroir  M,  de  manière  à leur  faire  produire  une  autre 
image  a'b'  ; un  oculaire  O placé  en  arrière  de  cette  seconde  image 
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sert  à la  grossir,  cl  à en  observer  les  détails.  An  moyen  de  celle 
disposition,  le  télescope  s'emploie  absolument  de  la  mémo  manière 
qu'une  lunette;  l'oeil  qui  y est  appliqué  regarde  dans  la  direction  de 
l'objet  observé.  l)o  plus,  il  est  aisé  do  voir  que  l'image  de  cet  ob- 
jet n'est  pas  renversée,  comme  elle  l’eût  été  sans  la  présence  du 
second  miroir  N. 

Newton,  qui  n'avait  pas  connaissance  du  télescope  de  Grégory, 
imagina  également,  en  1666,  un  moyen  d'observer  l’image  pro- 
duite par  un  miroir  concave.  Il  disposa,  à cet  effet,  un  miroir  plan 
N,  fi  g.  55,  incliné  de  45°  sur  l'axe  du  miroir  M,  de  manière  à 


Fig.  55. 


réfléchir  latéralement  les  rayons  lumineux  qui  partent  de  ce  mi- 
roir. Ces  rayons,  qui  sans  cela  auraient  formé  l image  ab,  viennent 
produire  une  image  ti'b'  que  l'on  peut  observer  au  moyen  d'un 
oculaire  O adapté  au  tuyau  de  la  lunette.  Le  télescope  de  Newton 
est  moins  commode  que  celui  de  Grégory,  parce  que,  pour  s'en 
servir,  il  faut  regarder  dans  une  direction  perpendiculaire  à celle 
de  l'objet  que  l'on  observe. 

Herschel,  qui  a tiré  un  si  grand  parti  du  télescope,  a adopté  une 
disposition  différente  des  deux  précédentes,  pour  les  télescopes  de 
grandes  dimensions.  La  réflexion  de  la  lumière,  sur  une  surface 
métallique  polie,  ne  peut  pas  se  faire  sans  qu'il  y ait  perte  d une 
portion  très  notable  de  cette  lumière;  il  était  donc,  à désirer,  pour 
ne  pas  trop  diminuer  la  clarté  des  images,  qu'on  pût  se  passer  du 
second  miroir  employé  par  Newton  et  Grégory . C'est  ce  que  lit 
Herschel,  en  inclinant  un  peu  le  miroir  courbe  par  rapport  au 
tuyau  qui  lui  était  adapté.  Par  ce  moyen,  l'image  d'un  objet  placé 
dans  la  direction  du  tuyau  se  trouvait  rejetée  un  peu  de  côté , 
comme  on  le  voit  sur  la  fig.  56;  et  il  pouvait  b observer  il  l'aide 
d’un  oculaire,  en  se  plaçant  de  manière  à tourner  le  dos  à l'objet.  Il 
est  bien  clair  que  la  tète  de  l’observateur  vient  ainsi  masquer  une 
portion  de  l'ouverture  du  tuyau,  et  arrêter  par  conséquent  une  partie 
de  la  lumière  qui,  sans  cela,  pourrait  tomber  sur  la  surface  du  mi- 
roir courbe  ; aussi  cotte  disposition  n’esl-ello  avantageuse  que 
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pour  les  télescopes  à large  ouverture,  dans  lesquels  la  perte  île 
lumière  ainsi  produite  est  inférieure  à celle  que  produirait  une  se- 


conde réflexion,  comme  dans  les  télescopes  deGrégory  et  de  Newton. 
Le  plus  grand  télescope  dont  Herschel  se  soit  servi  était  formé 


d'un  miroir  do  I 47  de  diamètre.  La  distance  focale  de  ce  miroir 
était  de  12'";  le  tuyau  avait  par  conséquent  aussi  celle  longueur, 
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]jour  que  l'observateur  pût  regarder  l image,  en  se  plaçant  à son 
extrémité,  et  se  servant  dunoculaire  tenu  à la  main.  La  grandeur 
de  l’ouverture  de  cet  instrument  a permis  à Herschel  de  pousser  le 
grossissement  jusqu'à  6 000.  On  comprend  sans  peine  qu’un  téles- 
cope d’aussi  grandes  dimensions,  dont  le  seul  miroir  pesait  plus  de 
1000  kilogrammes,  devait  être  très  difficile  à manier.  Aussi  Hers- 
chel  fut-il  obligé  d’établir  un  immense  appareil  de  mâts,  de  pou- 
lies et  de  cordages,  pour  pouvoir  donnera  son  télescope  l’inclinaison 
convenable  pour  chaque  observation.  Cette  construction,  fig.  57, 
était  en  outre  montée  tout  entière  sur  des  roulettes,  au  moyen 
desquelles  il  pouvait  l’orienter  comme  il  voulait,  en  la  faisant  mou- 
voir tout  d’une  pièce  à l’aide  d’un  treuil.  Une  sorte  de  balcon  sus- 
pendu à l’extrémité  du  tuyau  était  destiné  à recevoir  l'observateur. 

Il  résulte  des  expériences  d’Herschel  que,  sur  1 000  rayons  lu- 
mineux qui  tombaient  sur  les  miroirs  de  ses  télescopes,  il  n’y  en 
avait  que  673  qui  fussent  réfléchis;  tandis  que  si  ces  1 000  rayons 
tombaient  sur  une  lame  de  verre  à faces  parallèles,  et  de  l’épais- 
seur des  oculaires  d’un  fort  grossissement,  il  en  passait  948  à tra- 
vers celle  lame.  Dans  le  premier  cas,  la  perte  était  de  327  rayons, 
et  dans  le  second  seulement  de  52.  On  comprend,  d’après  cela, 
que,  pour  atteindre  un  même  grossissement  avec  un  télescope 
qu’avec  une  lunette,  il  est  indispensable  de  donner  au  miroir  du 
télescope  des  dimensions  beaucoup  plus  grandes  que  celles  de 
l’objectif  de  la  lunette. 

INSTRUMENTS  (JUl  SERVENT  A LA  MESURE  UES  ANGLES. 

§ 28.  Pour  mesurer  un  angle,  on  imagine  une  circonférence  de 
cercle  décrite  dans  son  plan,  et  de  son  sommet  comme  centre;  la 
longueur  de  l'arc  de  cercle  compris  entre  les  deux  côtés  do  l’angle, 
évaluée  au  moyen  d’un  arc  particulier  pris  pour  unité,  sert  de  me- 
sure à l’angle  proposé.  On  adopte  généralement  pour  unité  d’arc  la 
trois-cent-soixantième  partiede  la  circonférence  entière  ; cette  unité 
se  nomme  degré,  et  l’angle  qui  lui  correspond  au  centre  de  la  cir- 
conférence est  Y angle  d’un  degré.  Lorsqu  on  cherche  5 déterminer 
la  longueur  d'un  arc  do  cercle  au  moyen  de  l’unité  que  nous  ve- 
nons d’indiquer,  il  arrive  rarement  qu’on  trouve  un  nombre  exact 
de  degrés;  il  reste  habituellement  un  arc  plus  petit  qu’un  degré, 
qu’on  a besoin  d évaluer  en  fractions  do  degré.  Pour  cela , on  di- 
vise le  degré  en  soixante  parties  égales  dont  chacune  est  une  mi- 
nute; la  minute  se  subdivise  de  même  en  soixante  parties  égales 
dont  chacune  est  une  seconde;  enün  les  arcs  plus  petits  qu’une  se- 
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ronde  s'évaluent  en  fractions  décimales  de  la  seconde.  On  emploie 
les  signes0  ' ",  pour  désigner  les  degrés,  minutes  et  secondes: 
c’est  ainsi  que  la  valeur  d'un  arc  de  15  degrés  28  minutes  34  se- 
condes et  78  centièmes  de  seconde  s'écrit  15°  28'  34", 78. 

Il  est  important  qu'on  se  fasse  une  idée  un  peu  nette  de  la  gran- 
deur d’un  angle  d'un  degré,  et  de  ses  subdivisions.  L'angle  d’un 
degré  est  représenté  ici,  fig.  58.  Les  angles  d'une  minute  et,  d'une 


Fig.  58. 

seconde  sont  trop  petits  pour  que  nous  puissions  les  représenter 
de  môme.  Nous  y suppléerons  en  disant  que , pour  qu’une  ligne 
ayant  1 décimètre  de  longueur  soit  vue  sous  un  angle  d une  mi- 
nute, il  faut  quelle  se  trouve  à environ  343  mètres  de  l’observa- 
teur : et  que,  pour  que  cette  même  ligne  soit  vue  sous  un  angle  d une 
seconde,  il  faut  qu  elle  soit  éloignée  de  l'observateur  de  plus  de 
20  kilomètres. 

Dans  la  mesure  des  angles  avec  les  instruments  que  l’on  possède 
actuellement,  les  astronomes  peuvent  rarement  répondre  de  com- 
mettre une  erreur  moindre  qu’une  seconde.  Ce  n’est  que  dans  la 
mesure  de  très  petits  angles  que  l’exactitude  peut  être  poussée  plus 
loin  : alors,  par  l’emploi  de  moyens  spéciaux,  dont  nous  parlerons 
plus  tard,  les  angles  peuvent  être  évalués  il  moins  d’un  dixième  de 
seconde  près. 

Pour  mesurer  l’angle  formé  par  les  rayons  visuels  qui  aboutis- 
sent à deux  points,  on  a deux  opérations  à faire.  La  première 
consiste  à faire  coïncider  deux  rayons  d’un  cercle  gradué  avec  les 
deux  côtés  de  l'angle,  ce  qui  s'etfeetue  en  visant  successivement 
dans  la  direction  de  chacun  de  ces  côtés.  La  seconde  a pour  objet 
d évaluer  le  nombre  de  degrés,  minutes,  et  secondes  contenus 
dans  l'arc  de  cercle  compris  entre  ces  deux  rayons.  Nous  allons 
donc  nous  occuper  d’étudier  : lü  les  moyens  de  visée,  2°  la  lecture 
de  l’angle. 

§ 29.  Moyen*  de  visée.  — Les  premiers  moyens  de  visée  dont 


Fig.  59. 


on  s'esl  servi  dans  les  observations  astronomiques  consistent  dans 
I emploi  des  alidade s à p innulca.  Les  fig  59  et  CO  représentent  deux 
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de  ces  alidades.  Ce  sont  des  règles  munies  à leurs  extrémités  d’ap- 
pendices, ou  pinnules,  destinés  à faire  voir  si  leur  direction  est  bien 
celle  de  la  ligne  droite  aboutissant  à l’objet  que  l'on  vise.  A cet 
effet  on  place  son  œil  près  de  la  fente  d'une  des  pinnules,  fiy.  59, 
et  l’on  dirige  l’alidade  de  manière  que  l’objet  visé  puisse  être  vu  à 
travers  la  fente  de  l'autre  pinnule. 

Pour  que  la  direction  ainsi  donnée  à l'alidade  ne  comporte  pas 
trop  d’incertitude,  il  est  nécessaire  de  faire  les  fentes  des  pinnules 
extrêmement  étroites;  car  sans  cela  on  pourrait  déplacer  l'alidade 
d une  quantité  notable,  sans  que  l’objet  visé  cessât  d'être  aperçu  a 


Kig.  00. 


travers  les  fentes  des  deux  pinnules.  Mais  le  peu  de  largeur  de  la 
fente  qui  traverse  la  pinnule  la  plus  éloignée  de  l’œil  fait  qu'on 
aperçoit  difficilement  l’objet  qu'on  observe,  et  qu’on  n'est  pas  bien 
sûr  de  viser  précisé- 
ment le  point  de  cet 
objet  que  l’on  doit  vi- 
ser ; c’est  pour  cela 
qu’on  remplace  la  se- 
conde pinnule  par  une 
simple  tige  très  déliée  , 

(ig.  60.  En  plaçant  son 
œil  près  de  la  fente  de 
la  pinnule  A , on  dirige 
l’alidade  de  manière 
que  la  petite  tige  B 
semble  se  projeter  sur 
le  point  que  l'on  veut 
viser.  Il  est  bien  clair 
• pie  cette  tige  pourra 
être  rendue  aussi  mince 
qu'on  voudra  , sans 
nuire  à la  facilité  de 
l’opération,  et  que,  au 
contraire,  plus  elle  sera 
déliée,  mieux  on  verra 
l'objet  vers  lequel  se  dirige  le  rayon  visuel. 

On  voit,  sur  la  fiy.  6 1 , de  quelle  manière  une  alidade  à pinnules 
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s adapte  à un  ecrcle  gradué  destiné  à la  mesure  des  angles.  L ali- 
dade, mobile  autour  du  centre  du  cercle,  dont  un  t|uarl  seulement 
a été  conservé  ici,  peut  être  dirigée  successivement  suivanldilTéronls 
rayons  de  ce  cercle  Lorsqu'on  a visé  un  point  au  moyen  de  l'ali- 
dade, elle  indique  sur  le  limbe  gradué  l'extrémité  de  l’arc  do  cercle 
qui  se  termine  au  rayon  visuel  dirigé  du  centre  du  cercle  vers  ce 
point  Ce  moyen  do  visée  appliqué  au  cercle  a été  en  usage  pour 
les  observations  astronomiques  jusque  vers  la  lin  du  xvue  siècle. 
I.  instrument  représenté  par  la  fig.  01  est  un  de  ceux  dont  se  servit 
le  célèbre  astronome  Tvcho  Brahé  dans  son  observatoire  d’Urani- 
bourg(bàti  dans  lile  d’Huène,  à l’entrée  de  la  mer  Baltique). 

On  emploie  encore  maintenant  des  cercles  divisés  munis  d'ali- 
des  à pinnules,  auxquels  on  donne  le  nom  de  grapliomètres , 
fig.  62.  Mais  ces  instruments  ne  ser- 
vent que  dans  les  opérations  d'arpen- 
tage, pour  lesquelles  la  mesure  des  an- 
gles n'a  pas  besoin  d être  effectuée  avec 
une  grande  exactitude.  Les  pinnules 
fixées  aux  extrémités  de  chaque  alidade 
sont  disposées  de  telle  manière  que  la 
visée  s'effectue  comme  avec  l'alidade  de 
la  fig.  60,  avec  cette  différence  cepen- 
dant que  chaque  pinnule  porte  à la  fois 
une  fente  étroite  et  une  lige  déliée  for- 
mée d’un  crin  tendu , afin  qu’on  puisse 
regarder  indifféremment  à l une  ou  à 
l’autre  des  extrémités  de  l’alidade.  Les 
alidades  à pinnules  ont  disparu  complè- 
tement, depuis  près  do  deux  cents  ans, 
des  instruments  destinés  aux  observations  astronomiques  ; elles  ont 
été  remplacées  par  les  lunettes,  dont  l’emploi  permet  d’arriver  à 
des  résultats  beaucoup  plus  exacts. 

§ 30.  La  substitution  d une  lunette  à une  alidade  munie  de  pin- 
nules  ne  semble  pas,  au  premier  abord,  devoir  fournir  une  plus 
grande  précision,  comme  moyen  de  visée;  car,  lorsqu’une  lunette 
est  dirigée  vers  un  objet,  on  peut  faire  subir  (le  légers  changements 
à su  direction  dans  divers  sens,  sans  qu'on  cesse  pour  cela  d’aper- 
cevoir le  point  de  l’objet  que  I on  visait  spécialement.  C’est  ce  qui 
arriverait,  en  effet,  si  les  lunettes,  telles  que  nous  les  avons  dé- 
crites, n’avaient  pan  reçu  une  modification  des  plus  importantes, 
en  vertu  de  laquelle  elles  sont  devenues  un  moyen  de  visée  incom- 
parablement plus  précis  que  les  alidades.  Cette  modification  cun- 
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sistedans  l'introduction  d'un  réticule  dans  la  lunette,  au  lieu  même 
ou  sa  forme  l'image  de  l’objet  observé,  produite  par  l'objectif.  C.e 
réticule  n’est  autre  chose  qu'une  petite  plaque  métallique,  percée  . 
d’un  trou  circulaire,  en  travers  duquel  sont  tendus  deux  fds  extrê- 
mement fins  dirigés  à angle  droit  l’un  sur  l'autre,  fig.  63.  Lors- 
qu'on veut  viser  un  point  particulier  d’un  objet,  on 
dirige  la  lunette  do  telle  manière  que  l'image  de  ce 
point  coïncide  avec  le  point  de  rencontre  des  deux 
fils  du  réticule.  Pour  peu  qu'on  dérange  la  lunette 
de  cette  position,  limage  du  point  visé  s'éloignera 
du  point  de  croisée  des  fils  : on  voit  donc  que  la 
direction  que  doit  prendre  la  lunette , pour  établir 
la  coïncidence  de  ces  deux  points  , est  parfaitement 
déterminée. 

Lorsqu'on  a ainsi  complété  une  lunette  par  l’addition  d'un  réti- 
cule, on  peut  se  demander  quelle  est , de  toutes  les  lignes  droites 
qu'on  peut  imaginer  dans  le  corps  de  la  lunette,  celle  qui  peut  être 
regardée  comme  étant  la  ligne  de  visée,  celle  qui  remplace  par 
conséquent  la  ligne  menée  par  les  fentes  des  deux  pinnules  d’une 
alidade  à pinnules,  fùj.  59.  C'est  ce  que  nous  trouverons  sans  dif- 
ficulté, en  examinant  la  marche  des  rayons  lumineux  à l'intérieur 
d une  lunette,  d'après  les  principes  que  nous  avons  rappelés  précé- 
demment (§  23).  La  lunette  étant  dirigée  de  manière  que  l'image 
d'un  point  lumineux  A,  fig.  64,  coïncide  avec  la  croisée  1$  des  fils 


du  réticule,  tous  les  rayons  qui  parlent  du  point  A,  et  qui  traver- 
sent l'objectif,  vont  ensuite  converger  vers  le  point  B.  Mais,  de 
ces  divers  rayons  lumineux,  il  y en  a un  qui  n’éprouve  pas  de 
déviation  : c'est  celui  qui  passe  par  le  centre  optique  O de  l'objectif 
(j?  20).  Le  rayon  AO,  qui  n’est  pas  dévié,  va  , comme  tous  les 
autres,  passer  par  le  point  B : donc  les  trois  points  A,  O,  B,  sont 
en  ligne  droite.  Mais  les  points  O,  B,  appartiennent  à la  lunette; 
viser  le  point  A,  c'est  diriger  la  ligne  BO  vers  ce  point  : donc  BO 
est.  la  ligne  de  visée  de  la  lunette.  On  donne  à celte  ligne  de  visée 
le  nom  d’uxe  optique  de  la  lunette.  Ainsi  on  peut  dire  que  l’axe 
optique  d'une  lunette  est  la  ligne  droite  qui  joint  le  centre  optique 
de  l’objectif  au  point  de  rencontre  des  fils  du  réticule. 
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Il  faut  bien  se  garder  de  confondre  l'axe  optique  avec  l’axe  de 
ligure  du  tuyau , ou  bien  encore  avec  la  ligne  qui  joint  les  centres 
do  l'objectif  et  de  I oculaire.  La  direction  de  l ave  optique  est  com- 
plètement indépendante  de  la  position  de  l’oculaire,  qui  pourrait 
être  tenu  à la  main,  comme  une  simple  loupe,  sans  qu'il  en  résulte 
aucune  modification  dans  la  ligne  de  visée  de  la  lunette.  On  doit 
observer  en  outre  qu'il  suffit  de  déplacer  le  réticule  transversale- 
ment, à l'intérieur  de  la  lunette,  pour  changer  la  direction  de  l'ave 
optique,  par  rapport  au  tuyau  de  l'instrument,  et  l'amener  ainsi  il 
satisfaire  à certaines  conditions , suivant  les  cas  dans  lesquels  la 
lunette  est  employée  comme  moyen  do  visée.  A cet  effet  on  dispose 
souvent  le  réticule  de  telle  manière  qu'on  puisse  lui  donner  un 
petit  mouvement  transversal  dans  deux  sens  différents,  à l'aide  de 
vis  dont  les  têtes  font  saillie  en  dehors  du  tuyau  de  la  lunette. 

Il  est  aisé  de  voir  qu’une  lunette,  munie  d'un  réticule,  fournil  un 
moyen  de  visée  l>eaucoup  plus  exact  qu'une  alidade  à pinnules. 
Dans  une  alidade,  la  ligne  de  visée  est  déterminée  par  les  fentes 
des  deux  pinnules  : la  largeur  qu'on  doit  nécessairement  donner  à 
ces  fentes,  pour  pouvoir  apercevoir  l'objet  visé,  fait  que  la  ligne  de 
visée  n’est  que  grossièrement  définie,  et  que  sa  direction  peut  varier 
d'un  angle  notable,  sans  cesserde  passer  par  les  deux  fentes.  11  en 
est  de  même,  lorsque  l’une  des  deux  fentes  est  remplacée  par  une 
tige  déliée  ou  un  crin  tendu,  dont  la  grosseur  ne  peut  pas  être  trop 
diminuée,  afin  qu'on  puisse  toujours  l’apercevoir  facilement,  en 
regardant  à travers  la  fente  de  la  pinnule  quo  porte  l’autre  bout 
de  I alidade.  Dans  une  lunette  munie  d’un  réticule,  au  contraire,  la 
ligne  de  visée  est  déterminée  : 1 0 par  le  centre  optique  de  l’objectif, 
qui  est  un  point  sans  dimensions,  un  point  mathématique;  2“  par 
la  croisée  des  fils  du  réticule,  qui  ne  présento  que  des  dimensions 
transversales  extrêmement  petites,  puisque 
les  fils , devant  être  observés  avec  uno  loupe 
(l’oculaire) , peuvent  être  rendus  excessive- 
ment fins. 

On  prend  quelquefois  des  fils  d’araignée, 
pour  former  le  réticule  : dans  ce  cas  on 
choisit,  parmi  les  fils  qui  composent  une  toile 
d araignée,  ceux  qui  se  dirigent  du  contre  à 
la  circonférence,  tels  que  OA,  OB , OO, 
p<l . 65  : ils  sont  beaucoup  plus  forts  que  les 
autres.  Mais  le  plus  habituellement  on  se 
sert  de  fils  de  platine,  obtenus  par  le  procédé  deWollaslon.  On 
sait  que  ce  procédé  consiste  à passer  à la  filière  un  morceau  de  pla- 
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tine  enveloppé  d'une  masse  d'argent,  jusqu'à  ce  que  le  fil  soit  aussi 
fin  que  ce  moyen  mécanique  le  comporte,  et  à dissoudre  ensuite  la 
couche  d’argent  qui  recouvre  le  platine,  en  plongeant  le  fil  dans 
de  l’acide  azotique. 

La  substitulion  des  lunettes  munies  do  réticules,  aux  alidades  à 
pinnules  , qui  a tant  contribue  à augmenter  l’exactitude  des  obser- 
vations, a été  imaginée  en  1667  par  les  astronomes  français  Picart 
et  Auzout. 

§ 31 . Nous  avons  dit  (§23)  que  l’oculaire  d’une  lunette  devait 
pouvoir  se  rapprocher  plus  ou  moins  de  l’objectif,  en  raison  de  la 
distance  à laquelle  se  trouve  l’objet  observé,  et  aussi  en  raison  de 
la  vue  de  l’observateur.  Lorsqu’une  lunette  est  munie  d’un  réticule, 
conformément  à ce  que  nous  venons  de  dire  dans  le  paragraphe* 
qui  précède,  il  faut  aussi  que  ce  réticule  puisse  se  rapprocher  plus 
ou  moins  de  l’objectif,  afin  qu'on  puisse  l’amener  à l’endroit  même 
où  se  produit  l'image  de  l’objet  observé.  A cet  effet,  le  réticule  A, 
fig.  66  , est  fixé  à un  bout  de  tuyau  BC,  qui  s’introduit  à frotte- 
ment dans  le  tuyau  principal  D do  la  lunette,  et  qui  peut  être  en- 
foncé plus  ou  moins  dans  ce  tuyau;  d’un  autre  côté,  l’oculaire  LF 
(qui  est  formé  de  deux  lentilles,  ainsi  que  nous  l’avons  dit  dans 
le  § 26)  peut  aussi  s’enfoncer  plus  ou  moins  dans  le  tuyau  BC, 


Fig.  GO. 


de  manière  à se  placer  à diverses  distances  du  réticule.  Lorsqu’on 
veut  se  servir  d’une  lunette  do  ce  genre,  on  doit  commencer  par 
faire  varier  la  distance  de  l’oculaire  au  réticule , jusqu’à  ce  qu’on 
aperçoive  très  nettemont  les  fils  : ensuite,  chaque  fois  qu’on  dirige 
la  lunette  vers  un  nouvel  objet , on  enfonce  plus  ou  moins  le 
tuyau  BC  dans  le  tuyau  D,  sans  changer  les  positions  relatives  de 
l’oculaire  et  du  réticule,  jusqu’à  ce  qu’on  aperçoive  très  distincte- 
ment l'image  de  l’objet  produite  à l’intérieur  de  la  lunette.  Il  est 
clair  en  effet  que  le  réticule  et  l'image,  étant  ainsi  vus  distincte- 
ment au  moyen  de  l’oculaire,  doivent  en  être  éloignés  do  la  môme 
quantité,  et  doivent  par  conséquent  se  trouver  placé  au  même  en- 
droit dans  la  lunette. 

Lorsqu'on  observe  un  objet  en  plein  jour,  avec  une  lunette  munie 
d’un  réticule,  on  voit  très  facilement  les  (ils  dans  toute  l’étendue  du 
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champ;  mais  il  n on  est  plus  de  même  dans  les  observations  de 
nuit,  lorsqu'on  observe  une  étoile,  par  exemple  II  en  résulte  que  si, 
par  suite  d'un  léger  mouvement  donné  à la  lunette,  l'étoile  cesse 
d'être  aperçue,  on  ne  peut  pas  savoir  si  son  image  est  cachée  par 
la  croisée  des  fils,  ou  bien  si  elle  se  trouve  seulement  derrière  un 
des  deux  (ils,  ou  bien  encore  si  elle  est  sortie  du  champ  de  la  lu- 
nette Do  plus,  ne  voyant  pas  les  fils  en  même  temps  que  l'étoile, 
on  ne  peut  pas  savoir  dans  quel  sens  on  doit  déplacer  la  lunette, 
pour  amener  l’image  de  l'étoile  à se  confondre  avec  le  |>oint  de 
rencontre  des  fils.  Pour  faire  disparaître  ces  inconvénients  que 
présentent  les  observations  do  nuit,  on  éclaire  les  fils  du  réticule, 
soit  en  projetant  sur  eux  la  lumière  d’une  lampe  ou  d’une  bougie, 
que  I on  fait  entrer  par  une  ouverture  pratiquée  dans  le  tuyau  de 
la  lunette,  et  qui  est  réfléchie  par  un  petit  miroir  placé  oblique- 
ment à l’intérieur  de  ce  tuyau  : soit  en  projetant  de  la  lumière  dif- 
fuse dans  la  lunette , à travers  l’objectif  ; soit  en  rendant  les  fils 
eux-mêmes  lumineux,  au  moyen  d'un  courant  d'électricité  qui  les 
traverse. 

§ 32.  Une  lunette  adaptée  à un  cercle  gradué,  qui  est  destiné  à la 
mesure  des  angles,  doit  avoir  son  axe  optique  parallèle  au  plan  du 
cercle.  S’il  en  était  autrement , le  plan  du  cercle  ne  serait  pas 
parallèle  au  plan  de  l’angle  que  l'on  veut  mesurer,  lorsque  Taxe 
optique  de  la  lunette  aurait  été  dirigé  suivant  un  des  côtés  de  cet 
angle,  et  il  en  résulterait  une  erreur  dans  la  mesure.  Pour  s’as- 
surer si  cette  condition  est  remplie,  on  se  sert  d une  lunette  spé- 
ciale nommée  lunette  d’épreuve.  Cette  lunetto,  fit).  67,  qui  est  éga- 
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lement  munie  d’un  réticule,  présente,  vers  les  deux  extrémités  de 
son  tuyau  , deux  espèces  do  collets  saillants  dont  le  contour  est 
carré  ; ces  deux  collets  ont  exactement  les  mêmes  dimensions.  Le 
réticule  de  cette  lunette  est  placé  de  telle  manière  que  son  axe 
optique  soit  parallèle  aux  arêtes  du  prisme  carré  dont  les  deux 
collets  saillants  forment  comme  les  deux  bases.  On  s’assure  de  ce 
parallélisme  en  posant  la  lunette  sur  une  surface  plane,  de  manière 
qu  elle  s'y  appuie  par  deux  faces  correspondantes  de  ses  deux 
collets,  et  en  observant  le  point  d'un  objet  éloigné  qui  se  trouve 
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alors  dans  la  direction  de  l'axe  optique  ; on  retourne  ensuite  la  lu- 
nette, en  la  faisant  successivement  reposer  sur  les  diverses  autres 
faces  de  ses  collets,  et,  dans  chacune  de  ces  nouvelles  positions, 
l’axe  optique  doit  toujours  pouvoir  se  diriger  vers  le  mémo  point 
de  l’objet  éloigné,  sans  que  pour  cela  les  deux  collets  cessent  de 
loucher  la  surface  plane  avec  laquelle  on  les  a mis  en  contact.  On 
conçoit  dès  lors  que,  pour  reconnaître  si  l'axe  optique  d’une  lunette 
adaptée  à un  cercle  est  bien  parallèle  au  plan  du  cercle,  il  suffit  de 
poser  la  lunette  d'épreuve  sur  le  cercle,  en  ayant  soin  de  l’appuyer 
par  ses  deux  collets,  et  de  s'assurer  si  son  axe  optique  et  celui  de 
la  lunette  adaptée  au  cercle  peuvent  être  dirigés  vers  un  môme 
point  très  éloigné.  Si  cette  épreuve  fait  reconnaître  quo  l'axe  opti- 
que de  la  lunette  n’est  pas  parallèle  au  plan  du  cercle,  on  devra 
déplacer  le  réticule  transversalement,  dans  le  sens  que  l’expérience 
aura  indiqué,  jusqu'à  ce  que  le  parallélisme  soit  obtenu. 

11  est  indispensable  que  les  pièces  qui  relient  la  lunette  au  cen- 
tre du  cercle,  et  qui  sont  mobiles  avec  elle,  portent  un  index  très 
rapproché  des  divisions  du  limbe,  et  destiné  à établir  la  correspon- 
dance entre  elles  et  la  lunette.  Si  un  cercle  était  muni  de  deux  lu- 
nettes , dont  chacune  devrait  être  dirigée  suivant  un  des  côtés  de 
I angle  qu'il  s'agit  de  mesurer  , la  valeur  de  l’angle  serait  fournie 
par  le  nombre  des  divisions  du  limbe  compris  entre  les  index  de 
ces  deux  lunettes.  Mais  il  faudrait  pour  cela  que  la  correspondance 
entre  l’axe  optique  de  chaque  lunette  et  l'index  qui  l'accompagne 
put  être  établie  et  vérifiée  avec  une  grande  exactitude  ; sans  quoi 
on  courrait  le  risque  de  commettre  des  erreurs  notables,  et  tout 
l’avantage  qui  résulte  de  la  substitution  des  lunettes  aux  alidades  à 
pinnules  disparaîtrait  ainsi.  Pour  se  mettre  à l'abri  de  l'inconvénient 
que  présenterait  l'instrument  dans  de  telles  conditions,  en  raison 
de  la  difficulté  d'effectuer  la  vérification  dont  il  vient  d’être  ques- 
tion, on  n’adapte  au  cercle  qu'une  seule  lunette,  dont  l'axe  op- 
tique doit  être  successivement  dirigé  suivant  chacun  des  deux 
côtés  dè  l’angle  à mesurer.  11  est  clair  que  l’axe  optique  de  la  lunette, 
en  passant  ainsi  do  la  direction  du  premier  côté  de  l’angle  à celle 
du  second  côté,  parcourt  précisément  cet  angle;  l’index  qui  se 
meut  avec  la  lunette  tourne  nécessairement  de  la  même  quantité, 
de  quelque  manière  qu'il  soit  placé  par  rapport  à l'axe  optique  ; il 
suffit  donc  de  compter  les  divisions  quo  cet  index  a ainsi  parcou- 
rues sur  le  limbe,  pour  avoir  ia  mesure  de  l’angle  cherché.  Ainsi 
l’emploi  d’une  seule  lunette,  au  lieu  de  deux,  permet  de  placer  son 
index  comme  on  veut  sur  les  pièces  qui  la  suivent  dans  son  mou- 
vement, sans  qu’on  ait  besoin  de  faire  aucune  vérification  sur  la 


Digitized  by  Google 


<»N  INSTRUMENTS  QUI  SERVENT  A LA  MESURE  DES  ANCRES. 

correspondance  de  cet  index  avec  l'axe  optique.  Il  est  à peine  né- 
cessaire d’ajouter  que  le  cercle  doit  rester  complètement  immobile, 
pendant  que  la  lunette  est  amenée  do  la  direction  du  premier  côté 
de  l’angle  à celle  de  son  second  coté. 

Souvent,  dans  les  grands  instruments  des  observatoires,  la  lu- 
nette est  invariablement  fixée  au  limbe  gradué,  qui  peut  tourner 
avec  elle  autour  de  son  centre.  Dans  ce  cas  l'index , destiné  à 
marquer  sur  les  divisions  du  limbe  la  grandeur  de  l'angle  dont 
la  lunette  a tourné  en  passant  d une  position  dans  une  autre,  est 
porté  par  une  pièce  fixe  placée  très  près  de  ces  divisions.  Au  lieu 
que  la  lunette  emporte  avec  elle  un  index  qui  parcourt  ainsi  les 
(liverses  divisions  du  limbe,  elle  entraîne  dans  son  mouvement 
le  limbe  tout  entier,  dont  les  divisions  viennent  passer  successive- 
ment devant  l’index  immobile. 

Les  points  que  l’on  vise  dans  la  mesuro  des  angles,  soit  pour  les 
recherches  astronomiques,  soit  dans  les  grandes  opérations  ayant 
pour  objet  la  détermination  de  la  figure  de  la  terre,  sont  toujours 
à de  très  grandes  distances  de  l’observateur.  Il  en  résulte  qu’il 
n’est  pas  indispensable  que  l axe  optique  do  la  •lunette  adaptée  à 
un  cercle  rencontre  la  perpendiculaire  au  plan  du  cercle  menée 
par  son  centre  L’axe  optique  peut  passer  à côté  de  cette  perpen- 
diculaire, la  lunette  peut  môme  être  tout  entière  d’un  côté  de  l’axe 
autour  duquel  elle  effectue  son  mouvement  de  rotation  sur  le  cer- 
cle, sans  qu’il  en  résulte  d’erreur  appréciable  dans  la  mesure  de 
l’angle  : la  grandeur  de  la  distance  à laquelle  se  trouve  le  point 
visé  fait  que  l’axe  optique  peut  être  regardé  comme  ayant  une  di- 
rection parallèle  à celle  qu’il  aurait  s’il  rencontrait  réellement  l'axe 
du  cercle. 

§ 33.  Nous  avons  dit  que  l’axe  optique  d’une  lunette  se  trouve 
défini  par  le  centre  optique  de  l’objectif,  et  par  la  rencontre  des 
deux  fils  du  réticule.  Le  premier  de  ces  deux  points  est  un  point 
mathématique  ; mais  il  n'en  est  pas  de  même  du  second.  Le  dia- 
mètre des  fils,  quelque  petit  qu'il  soit,  n’en  a pas  moins  une  cer- 
taine valeur  qui  n’est  pas  nulle,  et  il  en  résulte  une  légère  indéci- 
sion pour  la  direction  de  l’axe  optique.  Lorsqu’on  vise  une  étoile, 
par  exemple,  et  que  l’image  de  cette  étoile  a été  amenée  à se 
cacher  derrière  la  rencontre  des  deux  fils,  on  ne  sait  pas  au  juste  si 
cette  image  se  trouve  au  milieu  du  très  petit  espace  dans  lequel  les 
deux  fils  se  croisent,  ou  bien  si  elle  est  près  d'un  de  ses  bords. 
La  position  de  la  lunette,  pour  laquelle  l’image  de  l’étoile  disparaît 
derrière  la  croisée  des  fils,  ne  se  trouve  donc  pas  parfaitement  dé- 
terminée. L’erreur  que  l’on  commet  ainsi  sur  la  direction  de  la 
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lunette,  en  raison  de  la  difficulté  de  faire  coïncider  exactement 
l’image  du  point  visé  avec  le  milieu  de  la  croisée  des  fils,  se  nomme 
erreur  de  pointé.  Cette  erreur  peut  aller  à une  seconde , pour  les 
observateurs  les  plus  exercés,  se  servant  des  instruments  les  plus 
précis  que  I on  possède  actuellement. 

Souvent,  au  lieu  d'un  seul  fil  derrière  lequel  on 
doit  cacher  l'image  d'une  étoile  que  l’on  observe,  on 
en  dispose  deux  parallèles  entre  lesquels  on  amène 
l'image  de  l'étoile,  en  la  mettant  à égale  distance  de 
ces  deux  fils,  /»£/  .68.  On  commet  une  erreur  moindre 
sur  la  direction  de  la  lunette,  en  amenant  Limage 
de  l'étoile  à paraître  également  éloignée  de  ces  deux  Fig.  os. 
fils  parallèles , qu'on  la  faisant  coïncider  avec  un  fil 
unique  qui  les  remplacerait  en  passant  au  milieu  de  l’espace  qui 
les  sépare. 

$5  34.  Lecture  de  l'angle.  — Lorsque  la  lunette  adaptée  à 
un  cercle  a été  dirigée  successivement  suivant  les  deux  côtés  de 
l'angle  qu’on  veut  mesurer,  il  ne  s’agit  plus  que  de  déterminer, 
au  moyen  des  divisions  du  cercle,  le  nombre  do  degrés,  minutes  et 
secondes  dont  cet  angle  se  compose  ; pour  cela  il  faut  évaluer  la 
longueur  de  l’arc  parcouru  par  l'index  qui  accompagne  la  lunette, 
pendant  qu'on  l'a  amenée  de  la  première  position  à la  seconde. 
Celte  évaluation  s’effectuerait  tout  de  suite  et  très  facilement,  si  le 
cercle  était  divisé  en  secondes  ; il  suffirait  en  effet  do  compter  les  di- 
visions du  cercle  que  l’index  aurait  dépassées  dans  son  mouvement, 
ce  qui  pourrait  être  facilité  par  des  numéros  affectés  à ces  divisions, 
ou  au  moins  à quelques-unes  d’entre  elles.  Mais  si  l'on  fait  atten- 
tion à la  petitesse  de  l’arc  d une  seconde  sur  un  cercle  tel  que 
ceux  dont  on  se  sert  dans  la  mesure  des  angles,  on  comprendra 
tout  de  suite  qu’il  n'est  pas  possible  de  réaliser  une  graduation  telle 
que  celle  dont  nous  venons  de  parler.  Sur  un  cercle  de  4o  centi- 
mètres de  diamètre,  ce  qui  est  une  dimension  déjà  bien  grande 
pour  un  instrument  portatif,  un  degré  occupe  une  longueur  d'un 
peu  moins  de  4 millimètres  ; la  longueur  de  l’arc  d'une  minute  est 
d'environ  ,-L  de  millimètre  ; et  celle  de  l'arc  d une  seconde  d'envi- 
ron de  millimètre.  On  voit  qu'il  n’v  a pas  lieu  de  songer  à di- 
viser un  pareil  cercle  en  fractions  aussi  petites  que  les  secondes  ; 
dans  une  graduation  de  ce  genre,  les  lignes  do  division  se  confon- 
draient les  unes  avec  les  autres.  Les  cercles  dont  on  se  sert  dans 
les  observatoires  ont  des  dimensions  beaucoup  plus  grandes  que  les 
cercles  portatifs;  mais  ils  sont  loin  encore  d’être  assez  grands  pour 
que  leur  contour  puisse  être  divisé  en  secondes.  On  se  contente 
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habituellement  do  diviser  les  cercles  destinés  à la  mesure  des  an- 
gles en  arcs  de  1 0',  ou  de  5';  et,  pour  évaluer  les  fractions  de  ces 
arcs,  on  a recours  à des  moyens  particuliers,  qui  consistent,  soit 
dans  l’emploi  de  verniers,  soit  dans  l’emploi  de  micromètres. 

§ 35  Pour  faire  comprendre  l’emploi  du  vernier , nous  suppo- 
serons d’abord  qu’il  s’agisse  de  mesurer  la  longueur  d’une  ligno 
droite  AB,  fig.  69.  On  commence  par  disposer  le  long  de  cette 
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ligne  droite  une  règle  CD  divisée  en  parties  égales,  en  centimètres 
par  exemple;  et  l’on  a soin  que  l’une  des  extrémités  A delà  ligne 
à mesurer  soit  exactement  en  face  d’un  des  traits  de  division  de  la 
règle.  Cela  fait,  on  trouve  sans  difficulté  le  nombre  de  centimètres 
contenus  dans  la  ligne  AB  : ici  il  y en  a 8 , avec  un  reste  a B plus 
petit  qu’un  centimètre.  Pour  déterminer  ensuite  la  longueur  de  ce 
reste  aB,,  évaluée  en  fraction  do  centimètre , on  peut  avoir  recours 
au  moyen  suivant.  On  place  à la  suite  de  la  ligne  AB  une  seconde 
règle  BE,  fig.  70,  dont  la  longueur  totale  est  de  9 centimètres, 


A 


C 


Fig.  70. 
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et  a été  dix  iséc  en  dix  parties  égales  ; puis  on  cherche,  parmi  les 
traits  de  division  do  cette  seconde  règle,  celui  qui  se  trouve  exac- 
tement en  regard  d’un  des  traits  de  division  de  la  règle  CD  : le 
numéro  que  porte  ce  trait  de  la  seconde  règle  indique,  le  nombre 
de  dixièmes  de  centimètre,  ou  de  millimètre,  contenus  dans  le 
reste  oB  qu’il  s’agissait  d évaluer.  Ici  on  trouve  que  ce  reste  con- 
tient 4 millimètres,  puisque  c’est  le  quatrième  trait  de  division  de 
la  règle  BE  qui  est  en  coïncidence  avec  un  dos  traits  de  division 
de  la  règle  CD. 

Pour  se  rendre  compte  de  ce  procédé,  il  suffit  d’observer  que  la 
longueur  de  la  règle  BE  comprenant  9 des  parties  de  CD,  et  cette  rè- 
gle ayant  été  partagée  en  1 0 portions  égales,  chaque  division  de  BE 
est  les  d'une  des  divisions  de  CD  ; la  différence  entre  les  lon- 
gueurs de  ces  deux  divisions  est  donc  de  ^ de  la  seconde.  Il  en 
résulte  que,  par  suite  de  la  coïncidence  du  quatrième  trait  de  la 
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règle  1JK  avec  le  Irail  b do  la  règle  Cl),  le  troisième  Irait  de  UK 
est  à droite  du  trait  c de  de  centimètre  ; le  second  trait  de  UK  est 
à droite  du  trait  d de  de  centimètre;  le  premier  trait  de  UK 
est  à droite  du  trait  e de  ,30  do  centimètre:  et  enfin  l'extrémité  U de 
la  règle  UK  est  à droite  du  trait  [ de  ^ de  centimètre,  ce  qui  donne 
la  longueur  de  la  petite  ligne  uU. 

Il  est  bien  clair  que,  si  la  règle  UK  avait  été  formée  en  prenant 
I 9 divisions  de  CD,  et  divisant  leur  longueur  totale  en  20  parties 
égales  , cette  règle  aurait  permis  d évaluer  nU  en  vingtièmes  de 
centimètres;  et  que  de  môme  on  pourrait  la  disposer  de  telle  ma- 
nière qu  elle  donnât  des  trentièmes,  des  quarantièmes , etc.,  des 
divisions  de  la  règle  principale  CD.  Ce  procédé,  aussi  simple 
qu'ingénieux,  pour  évaluer  dos  fractions  des  divisions  d’une  règle, 
a été  imaginé  par  un  Français  nommé  Vernier;  et  c'est  do  là  que 
vient  le  nom  de  vernier  que  I on  donne  à la  règlo  UK  qui  est  spé- 
cialement destinée  a atteindre  ce  but. 

On  comprend  tout  de  suite  que  le  principe  du  vernier  peut  être 
appliqué  à la  mesure  des  arcs  de  cercle , tout  aussi  bien  qu’à  la 
mesure  des  lignes  droites  ; et  qu’on  arrivera  ainsi  à évaluer  les 
arcs  en  fractions  très  petites  des  divisions  tracées  sur  le  limbe 
gradué  dont  on  se  sert.  A cet  effet,  les  instruments  qui  servent  à 
la  mesure  des  angles  sont  munis  de  verniors  tracés  sur  les  pièces 
mômes  qui  portent  les  index  destinés  à marquer  les  extrémités  des 
arcs  correspondant  aux  angles  cherchés,  ("est  ce  que  montre  la 
fuj.  71.  Le  trait  u n’est  autre  chose  que  l’index  qui  accompagne 
l’alidade  à pinnules  ou  la  lunette  fixée 
à la  pièce  A.  La  position  de  ce  trait , 
parmi  les  divisions  du  limbe  gradué  U,  fait 
connaître  tout  de  suite  le  nombre  entier 
de  ces  divisions  dont  se  compose  l'arc 
commençant  à un  point  connu  du  limbe, 
et  se  terminant  en  a.  Mais  il  reste  ha- 
bituellement une  portion  de  cet  arc, 
plus  petite  qu'une  des  divisions  du  limbe, 
que  l’on  a besoin  d évaluer  en  fractions 
do  ces  divisions  : c’est  ce  que  l'on  fait  au 
moyen  du  vernier  porté  par  la  pièce  A, 
et  tracé  à partir  de  l index  «,  do  manière* 
à se  trouver  toujours  placé  immédiatement  à la  suite  de  l'arc  dont 
on  veut  trouver  la  grandeur.  Si,  par  exemple,  le  limbe  n’est  divisé 
qu'en  demi-degrés , et  que  le  vernier  ail  été  construit  en  prenant 
un  arc  contenant  29  do  ces  divisions,  cl  en  le  partageant  en  30  par- 
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ties  égales , ce  vernier  permettra  d'évaluer  les  arcs  en  trentièmes 
d'un  demi-degré,  c’est-à-dire  en  minutes. 

Théoriquement  parlant,  le  vernier  permet  d’évaluer  les  longueurs 
rectilignes,  ou  les  arcs  de  cercle,  en  parties  aussi  petites  qu’on  veut 
des  divisions  de  la  règle  ou  du  limbe  gradué;  mais  en  réalité  cette 
subdivision  ne  peut  pas  être  poussée  au  delà  d’une  certaine  limite. 
Les  traits  que  l’on  a tracés,  soit  sur  le  limbe,  soit  sur  le  vernier, 
ont  nécessairement  une  certaine  largeur.  Si  l’on  veut  construire  un 
vernier  de  manière  à évaluer  des  fractions  de  lignes  ou  d'arcs  plus 
petites  que  la  largeur  même  des  traits  de  division,  il  arrivera  qu’il 
n’y  aura  pas  qu'une  seule  coïncidence  entre  un  des  traits  du  vernier 
et  un  de  ceux  de  la  règle  ou  du  limbe  gradué;  cette  coïncidence 
aura  lieu  pour  plusieurs  traits  consécutifs,  et  il  en  résultera  qu’on 
ne  saura  pas  au  juste  à laquelle  de  ces  coïncidences  on  devra  s’ar- 
rêter. Dans  ce  cas , on  prendra  naturellement  celle  qui  occupera 
sensiblement  le  milieu  parmi  les  autres.  On  conçoit  donc  qu’un 
vernier  ne  peut  donner  les  valeurs  de  lignes  droites  ou  d'arcs  de 
cercle  on  fractions  très  petites  de  l'unité  principale,  qu’autant  que 
les  divisions  sont  marquées  au  moyen  de  traits  extrêmement 
fins  et  d’une  très  grande  précision  : on  regarde  alors  les  divisions 
en  se  servant  d’une  loupe  que  l'on  tient  à la  main  , ou  bien  qui  est 
adaptée  à cet  effet  à Imstrument  lui- 


même. 

§ 36.  Le  vernier  n'est  guère  em- 
ployé, pour  fractionner  les  divisions 
d’un  cercle,  que  dans  les  instruments 


a 


portatifs.  Dans  les  instruments  fixes 
des  observatoires  , on  lui  substitue 
de  préférence  le  micromètre  , qui 
permet  de  pousser  l exactilude  plus 
, loin.  Le  micromètre  n’est  autre 


chose  qu’une  sorte  de  petite  lunette  à réticule  AB,  / ig . 72  , in- 
stallée d’une  manière  invariable  en  regard  des  divisions  du 
limbe  CD,  qui  dans  ce  cas  fait  corps  avec  la  lunette  de  l’instru- 
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ment  ol  se  meut  avec  elle  (§  32).  (Ici  la  graduation  est  supposée 
faite  sur  la  tranche  du  limbe,  comme  cela  arrive  quelquefois  dans 
les  instruments  dont  nous  nous  occupons  ) En  mettant  son  œil 
près  de  l'oculaire  du  micromètre,  on  aperçoit  une  image  agrandie 
d’une  petite  partie  de  la  graduation  du  limbe,  fig.  73,  et  l’on  voit 
en  même  temps  les  fils  du  réticule  se  croisant  à travers  cette  image. 
Ces  fils  ne  sont  pas  fixes  comme  dans  les  lunettes  ordinaires  à ré- 
ticule ; une  vis  à tête  graduée  a,  fig.  72,  permet  de  leur  donner 
un  mouvement  de  translation,  perpendiculairement  à l’axe  du  mi- 
cromètre, et  dans  la  direction  même  dans  laquelle  on  voit  marcher 
les  divisions  du  limbe,  lorsqu'on  le  fait  tourner  autour  de  son  cen- 
tre. Le  réticule  étant  amené  au  commencement  do  la  course  que 
la  vis  peut  ainsi  lui  faire  parcourir,  l’axe  optique  du  micromètre 
occupe  une  position  entièrement  déterminée  ; cette  direction  par- 
ticulière de  l’axe  optique  constitue,  à proprement  parler,  l’index 
destiné  à marquer  sur  le  limbe  l’extrémité  de  l’arc  dont  ce  limbe  a 
tourné  en  passant  d’une  position  à une  autre.  Si  le  cercle,  en  tour- 
nant autour  de  son  centre,  à partir  d’une  position  connue,  s’arrêtait 
dans  une  seconde  position  telle  que  l’un  des  traits  de  sa  gradua- 
tion correspondît  exactement  à l’index  dont  nous  venons  do  parler, 
il  suffirait  de  connaître  le  numéro  de  ce  trait  de  division  pour  en  con- 
clure tout  de  suite  la  grandeur  de  l’arc  dont  le  limbe  aurait  tourné. 
Mais  habituellement  il  n’en  est  pas  ainsi:  le  point  de  rencontre  des 
fils  du  réticule,  que  nous  supposons  toujours  ramené  à l’origine  du 
mouvement  qu’il  peut  prendre,  se  trouve  placé  entre  deux  traits 
consécutifs,  comme  le  montre  la  fig.  73.  Si  les  divisions  du  limbe, 
vues  à l’intérieur  du  micromètre , ont 
marché  dans  le  sens  de  la  flèche,  le 
trait  m est  le  dernier  qui,  dans  ce  mou- 
vement , ait  dépassé  lo  point  de  croi- 
sement des  fils;  on  a donc  besoin  de 
mesurer  la  quantité  dont  il  l a dépassé, 
pour  savoir  dans  quel  rapport  elle  se 
trouve  avec  la  largeur  totale  d’une  des 
divisions , et  pour  trouver  par  consé- 
quent ce  qu’on  doit  ajouter  à la  valeur 
qu’aurait  l’arc  décrit,  s’il  se  terminait 
au  trait  m.  À cet  effet,  on  fait  mou- 
voir le  réticule  au  moyen  de  la  vis  a,  fig.  72  , jusqu'à  ce  que  son 
point  de  croisement  vienne  se  placer  exactement  sur  le  trait  m : 
le  nombre  de  tours  et  la  fraction  de  tour  qu’on  a fait  faire  à la  vis, 
fait  connaître  la  grandeur  du  chemin  parcouru  par  le  réticule,  che- 
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min  que  l'on  évaluera  facilement  en  minutes  et  secondes.  Suppo- 
sons, par  exemple,  que  le  limbe  soit  divisé  de  3 en  5 minutes,  que 
la  vis  du  micromètre  doive  faire  exactement  10  tours  pour  faire 
parcourir  une  division  entière  au  point  de  croisement  des  lils, 
et  que  le  contour  de  la  tête  de  cette  vis  soit  divisé  en  60  parties 
égales;  chaque  tour  de  la  vis  fera  marcher  le  réticule  d’une  quan- 
tité égale  à l’arc  de  30"  pris  sur  le  limbe,  et  chaque  division  de  la 
tête  de  la  vis  correspondra  à un  arc  d une  demi-seconde. 

Un  petit  miroir  b , fi  y.  72,  fixé  au  micromètre,  est  disposé  de 
manière  à renvoyer  la  lumière  d’une  lampe  ou  d'un  bec  de  gaz 
sur  la  partie  des  divisions  du  limbe  qui  se  trouve  en  face  du  mi- 
cromètre, afin  qu  on  puisse  voir  convenablement  ces  divisions.  Le 
miroir  b,  qui  se  trouve  placé  entre  le  limbe  et  l’objectif  du  micro- 
mètre, est  d’ailleurs  percé  d’une  ouverture  centrale  destinée 
à laisser  passer  les  rayons  lumineux  partis  du  limbe,  qui  doi- 
vent tomber  sur  l’objectif  pour  pénétrer  à l’intérieur  du  micro- 
mètre. 

§ 37.  Répétition  des  angles.  — L’exactitude  de  la  mesure 
d’un  angle  dépend  de  différentes  circonstances,  qui  se  rapportent, 
les  unes  au  moyen  de  visée  que  I on  emploie,  les  autres  a la  lec- 
ture de  cet  angle  sur  le  limbe  gradué  de  l’instrument.  La  lecture  de 
l’angle  peut  donner  lieu  à des  erreurs  d’une  grande  importance, 
surtout  lorsqu’on  se  sert  d’instruments  portatifs,  qui,  par  cela 
même,  ne  peuvent  pas  avoir  de  grandes  dimensions.  Ces  erreurs 
proviennent,  soit  de  ce  que  la  graduation  du  cercle  présente  des 
défauts  presque  inévitables,  soit  de  ce  que  le  vernier  ne  permet 
pas  de  pousser  assez  loin  la  subdivision  des  parties  du  cercle.  Un 
a imaginé  un  moyen  très  ingénieux  de  se  mettre  à l’abri  de  ce 
genre  d’erreurs  : ce  moyen  consiste  dans  la  répétition  des  angles. 
Voici  quel  en  est  le  principe. 

Concevons  que,  par  une  série  d’opérations  successives,  on  par- 
vienne à faire  décrire  à l’axe  optique  de  la  lunette  adaptée  à un 
cercle,  plusieurs  fois  do  suite  et  dans  le  même  sens,  l’angle  dont 
on  veut  trouver  la  valeur:  de  telle  sorte  que  la  lunette  ait  tourné 
en  totalité,  autour  du  centre  du  cercle,  d'un  angle  égal  à un  mul- 
tiple de  l’angle  cherché,  se  composant  par  exemple  de  dix  fois  cet 
angle.  On  lira  su|  le  limbe  la  valeur  de  l’angle  total:  puis  en  di- 
visant celte  valeur  par  10,  on  aura  celle  de  l’angle  cherché.  Mais 
si,  en  opérant  ainsi,  on  commet  une  erreur  dans  la  lecture  de 
l’angle  multiple,  cette  erreur  se  trouvera  ensuite  divisée  par  1 0,  et 
en  conséquence  il  n'en  résultera  qu’une  erreur  dix  fois  moindre 
sur  l'angle  simple;  tandis  que  si  l’on  s'était  contenté  do  mesurer 
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directement  cet  angle  simple,  on  aurait  pu  commettre  la  même 
erreur  de  loclure  que  sur  son  multiple.  11  suffit  de  chercher  de 
même  à déterminer,  au  moyen  d'une  simple  lecture,  la  valeur 
d’un  angle  20  fois,  30  fois  plus  grand  que  celui  qu'on  veut  obte- 
nir, pour  en  conclure  une  valeur  de  ce  dernier  angle  qui  ne  com- 
porte qu’une  erreur  20  fois,  30  fois  plus  petite  que  celle  qu’on 
pourrait  commettre  en  le  mesurant  simplement  par  le  procédé 
ordinaire. 

L’idée  de  cette  ingénieuse  méthode,  qui  peut  être  regardée 
comme  annulant  complètement  l'erreur  de  lecture  dans  la  mesure 
des  angles,  puisqu’elle  permet  de  diminuer  cette  erreur  autant 
qu’on  veut,  est  due  à l’astronome  Tobie  Mayer,  qui  l’a  fait  con- 
naître en  1777.  Mais  c’est  Borda  qui  a le  premier  fait  construire 
des  instruments  disposés  pour  la  mettre  en  pratique.  Nous  allons 
décrire  le  cercle  de  Borda,  désigné  habituellement  sous  le  nom  de 
cercle  répétiteur,  parce  qu’il  est  destiné  à effectuer  la  mesure  des 
angles,  en  appliquant  le  principe  de  la  répétition. 

^ 38.  Cercle  répétiteur.  — Cet  instrument  consiste  en  un 
cercle  gradué  AA,  fùj.  74,  porté  par  un  pied  qui  permet  de  lui 
donner  toutes  les  directions  possibles,  et  muni  de  deux  lunettes  à 
réticule  destinées  à viser  suivant  les  côtés  de  l’angle  à mesurer. 
Le  cercle  AA  peut  tourner  dans  son  plan,  autour  d'un  axe  qui  lui 
est  implanté  perpendiculairement  et  en  son  centre.  Cet  axe  tra- 
verse une  douille  B qui  est  fixée  à l'axe  horizontal  C,  et  qui  se 
termine  par  un  renllement  pesant  D,  destiné  à faire  contre-poids 
au  cercle  et  aux  deux  lunettes,  afin  d’empècher  que  la  pesanteur 
ne  tende  à faire  basculer  le  cercle  en  le  faisant  tourner  autour  de 
l'axe  C.  Les  extrémités  de  l’axe  C sont  supportées  par  les  mon- 
tants E,  E d une  sorte  de  fourche  qui  surmonte  la  colonne  F,  et 
peuvent  tourner  librement  dans  les  ouvertures  circulaires  prati- 
quées dans  ces  montants.  Enfin  la  colonne  F peut  elle-même  tour- 
ner, avec  tout  ce  qu  elle  porte,  autour  d'un  axe  qui  pénètre  à son 
intérieur,  dans  une  partie  de  sa  hauteur,  ot  qui  est  fixé  au  pied  de 
l’instrument.  On  conçoit  que,  par  cette  disposition,  on  faisant  tourner 
le  cercle  autour  de  l'axe  C,  et  en  môme  temps  tout  l’instrument 
autour  de  l'axe  de  la  colonne  F,  on  peut  amener  le  plan  du  cercle 
à avoir  telle  direction  qu’on  veut. 

Une  lunelto  SS  est  installée  sur  la  face  supérieure  du  cercle, 
suivant  un  de  ses  diamètres,  et  peut  tourner  librement  autour  do 
son  centre,  sans  l'entraîner.  Une  seconde  lunette  II  est  adaptée  de 
même  sur  la  face  inférieure  du  cercle  ; mais  elle  n’est  pas  dirigée 
suivant  un  diamètre,  à cause  de  l'axe  du  cercle,  qui  s’y  oppose: 
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elle  esl  placée  il  côlé  do  cet  axe,  autour  duquel  elle  peut  égale- 
ment tourner  librement  et  indépendamment  du  cercle.  La  position 
excentrique  de  cette  lunette  inférieure  n’empêche  pas  qu’on  ne 
s'en  serve  absolument  de  môme  que  si  elle  était  dirigée  suivant  un 
diamètre.  Ainsi  que  nous  l avons  déjà  observé  (§  32),  il  n’en  ré- 
sulte aucune  erreur  appréciable  dans  l’observation  des  astres,  ou 
des  objets  terrestres  suffisamment  éloignés. 

§ 39.  Lorsque  le  plan  du  limbe  a été  amené  dans  une  direction 
convenable  , au  moyen  des  mouvements  qu’il  peut  prendre  autour 
de  l’axe  C , et  autour  de  l’axe  de  la  colonne  F,  on  fait  en  sorte  que 
ces  deux  mouvements  ne  soient  plus  possibles , en  se  servant  de 
vis  de  pression  disposées  pour  cela.  Dès  lors  le  cercle  ne  peut  plus 
prendre  de  mouvement  que  dans  son  plan,  autour  de  l’axe  qui  tra- 
verse la  douille  B:  dans  ce  mouvement,  il  entraîne  les  doux  lunettes, 
qui  peuvent  d’ailleurs  se  mouvoir  seules  autour  de  son  centre,  ainsi 
que  nous  l’avons  déjà  dit.  Chacun  de  ces  trois  mouvements,  du 
cercle  avec  les  lunettes,  et  de  l’une  ou  l'autre  des  lunettes  indé- 
pendamment du  cercle,  peut  s'effectuer  en  deux  fois  : rapidement 
d’abord,  avec  la  main,  pour  donner  au  cercle  ou  aux  lunettes  à peu 
près  la  position  qu'on  veut  leur 
faire  prendre  ; ensuite  lente- 
ment, au  moyen  d’une  vis  do 
rappel,  pour  les  amener  exacte- 
ment dans  celte  position.  Voici 
quelle  est  la  disposition  adoptée 
à cet  effet  pour  chacune  des  lu- 
nettes. 

La  pièce  o,  fig.  75,  fait  corps 
avec  la  lunette:  c’est,  par  exem- 
ple, pour  la  lunette  supérieure, 
l'extrémité  de  la  pièce  K,  fig.  74. 

Cette  pièce  a est  percée  d'uno 
ouverture  rectangulaire,  traver- 
sée en  son  milieu  par  une  vis  b, 
qui  peut  tourner  sur  elle-même 
dans  des  collets  fixés  aux  deux 
extrémités  de  cette  ouverture. 

Un  écrou  c est  engagé  dans  la 
vis  b,  et  est  d'ailleurs  attaché  à 
une  pince  d,  dont  les  deux  mâ- 
choires sont  placées,  l’une  au-dessus,  l’autre  au-dessous  du  bord 
aminci  du  limbe  ; la  vis  e est  destinée  à rapprocher  ces  deux 

7. 
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mâchoires,  de  manière  à serrer  le  bord  du  limbe  entre  elles,  ce 
qui  fixe  pour  ainsi.dire  l'écrou  ç au  limbe.  Lorsqu'on  veut  déplacer 
la  lunette  rapidement,  et  d une  quantité  un  peu  grande,  on  des- 
serre la  vis  de  pression  c,  ce  qui  rend  la  lunette  entièrement  libre 
de  se  mouvoir  autour  du  centre  du  cercle,  sous  l'impulsion  do  la 
main . Lorsque  ensuite,  ayant  donné  à la  lunette  à peu  près  la  posi- 
tion dans  laquelle  elle  doit  s'arrêter,  on  veut  l'y  amener  exactement, 
on  serre  la  vis  de  pression  e ; la  pince  d et  l’écrou  c se  trouvent 
par  là  fixés  au  limbe,  alors  on  fait  tourner  la  vis  de  rappel  b,  et 
elle  marche  dans  l'écrou  c,  en  communiquant  un  mouvement  lent 
à la  pièce  a qui  entraîne  la  lunette  avec  elle. 

Une  disposition  différente  a été  adoptée,  pour  produire  d une  ma- 
nière analogue  le  mouvement  du  cercle  autour  do  son  centre.  L'axe 
du  cercle,  après  avoir  traversé  la  douille  B,  /ig.  74  , et  le  contre- 
poids cylindrique  D,  se  prolonge  d'une  petite  quantité  au  delà,  et 
porte  une  roue  dentée  de  môme  diamètre  que  ce  contre-poids.  Une 
vis  sans  fin  engrène  avec  celte  roue , et  est  portée  par  des  collets 
fixés  au  tambour  D.  C'est  ce  que  montre  la  fig.  76.  Si  l'on  fait 

tourner  la  vis  sans 
fin  ab,  en  la  sai- 
sissant par  une  des 
deux  tètes  qu  elle 
porte  à ses  deux 
extrémités,  la  roue 
dentée  avec  la- 
quelle elle  engrène 
recevra  un  mouve- 
_.  __  ment  de  rotation, 

auquol  participera 

nécessairement  le  cercle  qui  est  fixé  au  même  axe  qu  elle.  Mais  la 


vis  ab  peut  être  éloignée  de  la  roue  dentée,  de  manière  à suppri- 
mer toute  communication  entre  elles.  Pour  cela  , il  suffit  de  faire 
tourner  un  peu  le  doigt  </  autour  du  petit  axe  c auquel  il  est  fixé  ; ce 
doigt  repousse  l’extrémité  a de  la  vis,  qui,  dès  lors,  n'engrène  plus 
avec  la  roue  dentée,  ftg.  77,  et  laisse  celte  roue  libre  de  tourner  avec 
le  cercle,  sous  l’impulsion  de  la  main.  Lorsqu'on  replace  le  doigt  d 
dans  la  position  qu’il  avait  d'abord  , la  vis  est  ramenée  près  de  la 
roue  dentée  par  l’action  d un  ressorte,  et  la  communication  entre 
la  vis  et  la  roue  se  trouve  rétablio.  Pour  pouvoir  donnor  au 
cercle  un  mouvement  de  rotation  rapide  autour  de  son  centre,  il 
suffit  de  désengrener  la  vis  sans  fin,  à l’aide  du  doigt  d ; lorsque  le 
cercle  a été  ainsi  placé  à peu  près  comme  il  doit  l’être,  on  réta- 
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blit  la  communication  de  la  vis  sans  fin  avec 
la  roue  dentée , et  en  faisant  tourner  cette 
vis,  on  amène  lentement  le  cercle  à avoir 
au  juste  la  position  qu’on  veut  lui  donner. 

§ 40.  Après  avoir  fait  connaître  la  dis- 
position du  cercle  répétiteur,  et  la  manœu- 
vre des  diverses  pièces  dont  il  se  compose, 
nous  allons  indiquer  le  moyen  de  s’en  ser- 
vir pour  mesurer  un  angle,  en  appliquant 
le  principe  de  la  répétition  des  angles 
(§  37). 

Soient  A et  B,  les  deux  points  très  éloi- 
gnés vers  lesquels  sont  dirigés  les  côtés 
de  l’angle  à mesurer.  Après  avoir  placé 
la  lunette  supérieure  du  cercle  de  manière 
que  son  index  coïncide  avec  le  zéro  de  la 
graduation , et  l’avoir  fixée  au  cercle  dans 
cette  position,  on  dispose  le  cercle  dans  le 
plan  do  l angle,  et  on  le  fait  tourner  dans 
ce  plan,  jusqu’à  ce  que  la  lunetto  supé- 
rieure soit  dirigée  vers  le  point  A ; on  fait 
ensuite  mouvoir  la  lunette  inférieure  seule, 
de  manière  à la  diriger  vers  le  point  B. 
Lorsque  le  cercle  a été  amené  dans  cetlo 
position,  fig.  78,  et  que  les  lunettes  ont  été 
ainsi  dirigées  suivant  les  deux  côtés  de  l’an- 
gle, on  fait  tourner  le  cercle,  avec  les  deux 
lunettes,  jusqu’à  ce  que  la  lunette  inférieure 
soit  dirigée  vers  le  point  A,  fig . 79  ; on  fixe 
alors  le  cercle,  on  en  détache  la  lunette  su- 
périeure, et  on  l'amène  à être  dirigée  vers 
le  point  B,  fig.  80.  11  est  bien  clair  que, 
dans  ce  mouvement,  la  lunette  supérieure 
décrit  un  angle  double  do  celui  que  l’on 
cherche,  et  que  son  indox  parcourt  sur  le 
limbe  un  arc  servant  exactement  de  mesure 
à cet  angle  double  : en  lisant  le  nombre  de 
degrés,  minutes,  et  secondes,  auquel  corres- 
pond la  nouvelle  position  de  cet  index  sur 
le  limbe,  et  divisant  ce  nombre  par  2,  on 
aura  déjà  la  valeur  de  l'angle  cherché.  Mais 
si  l’on  ne  se  contente  pas  d’avoir  doublé 
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l'angle,  si  l'on  veut  avoir  un  plus  grand  multiple,  on  continuera 
l’opération  de  la  manière  suivante. 

Le  cercle  et  les  lunettes  se  trouvant  dans  la  position  qu'indique 
la  fig.  80,  on  fait  tourner  le  tout  dans  le  plan  de  l’angle,  c'est-à- 
dire  autour  de  l’axe  du  cercle,  jusqu’à  ce  que  la  lunette  supérieure 
soit  dirigée  de  nouveau  vers  le  point  A,  fig.  81.  On  détache  ensuite 
la  lunette  inférieure , et  on  la  fait  tourner  seule  de  manière  à la 
ramener  vers  le  point  B,  fig.  83-  Dès  lors  l’instrument  se  retrouve 
exactement  comme  il  était  tout  d’abord,  fig.  78,  avec  cette  diffé- 
rence cependant  que  l'index  do  la  lunette  supérieure  n’est  plus  au 
zéro  de  la  graduation , mais  se  trouve  à une  distance  angulaire  de 
ce  zéro  égale  pu  double  de  l’angle  cherché.  On  conçoit  donc  que 
l'on  peut  partir  de  cette  position  du  cercle  et  des  lunettes,  comme 
on  est  parti  de  celle  indiquée  par  la  fig.  78,  pour  faire  une  opération 
exactement  pareille  à celle  que  l’on  a déjà  effectuée,  et  l’on  fera 
ainsi  parcourir  à l’index  de  la  lunette  supérieure  un  arc  du  limbe 
gradué  précisément  égal  a celui  qu’il  a déjà  parcouru  : c’est-à-dire 
qu  a la  fin  de  cette  seconde  opération , l’index  se  trouvera  à une 
distance  angulaire  du  zéro  égaie  à 4 fois  l'angle  cherché. 

En  répétant  encore  les  mômes  manœuvres,  et  cela  autant  de  fois 
qu'on  voudra,  on  fera  parcourir  à l’index  de  la  lunette  supérieure, 
à partir  du  zéro  de  la  graduation,  un  arc  total  6 fois,  8 fois, 

4 0 fois,...  plus  grand  que  celui  qui  correspond  à l’angle  dont  on 
veut  déterminer  la  valeur.  Cet  arc  total  se  composera  généralement 
d’un  certain  nombre  de  circonférences  entières,  et  d’une  portion  de 
circonférence  dont  on  trouvera  la  grandeur  d’après  la  position  que 
l’index  occupera  parmi  les  divisions  du  limbe.  Lorsqu'on  aura 
ainsi  obtenu  le  nombre  de  degrés,  minutes,  et  secondes,  repré- 
sentant la  valeur  du  multiple  de  l’angle  cherché  que  l’on  a fait 
décrire  à la  lunette  supérieure,  il  suffira  de  le  diviser  par  le  nombre 
qui  marque  ce  multiple,  pour  en  conclure  la  valeur  de  l’angle 
cherché. 

Pour  diminuer  l’erreur  que  l’on  peut  commettre  dans  la  valeur 
de  l’angle  multiple,  par  la  lecture  de  la  position  qu'occupe  l’index 
de  la  lunette  supérieure  à la  fin  des  opérations,  on  adapte  à cette 
lunette  quatre  verniers  différents,  répartis  régulièrement  sur  tout 
le  contour  du  cercle.  Un  seul  des  index  qui  accompagnent  ces  ver- 
niers est  employé  à déterminer  le  nombre  entier  de  divisions  du 
limbe  dont  la  lunette  a tourné  en  totalité,  depuis  le  commencement 
jusqu'à  la  fin  : mais  les  quatre  verniers  donnent  chacun  une  valeur 
do  la  fraction  de  division  que  l’on  doit  ajouter  à ce  nombre  entier, 
et  c’est  la  moyenne  de  leurs  indications  que  l’on  adopte  comme 


Digitized  by  Google 


MES  U R K DES  DISTANCES  ZÉNITHALES.  SI 

donnant  la  valeur  exacte  de  celte  fraction  de  division.  Des  mi- 
croscopes M,  M,  fig.  74,  sont  disposés  de  manière  qu'on  puisse 
observer  facilement  les  divisions  du  vernier,  et  la  coïncidence  de 
l'une  d'elles  avec  une  des  divisions  du  limbe;  des  vis  permettent  de 
les  faire  mouvoir  dans  toulb  la  longueur  du  vernier  correspondant. 

Une  circonstance  importante  à signaler  dans  la  manœuvre  du 
cercle  répétiteur,  c’est  que  chaque  fois  qu'on  détache  une  des  lu- 
nettes du  cercle,  pour  la  faire  tourner  sans  que  le  cercle  soit  en- 
traîné, l'immobilité  du  limbe  peut  être  constatée  à l'aide  de  l'autre 
lunette,  dont  l'axe  optique  est  dirigé  vers  l'un  des  deux  points  A,  H, 
et  ne  doit  pas  cesser  de  passer  par  ce  point.  Le  moindre  mouve- 
ment que  prendrait  le  cercle,  pendant  que  l'on  fait  mouvoir  une 
des  lunettes,  entraînerait  une  erreur  importante  dans  la  mesure  de 
l'angle;  mais  l'observateur  s'apercevrait  nécessairement  du  dépla- 
cement du  cercle,  à l aide  de  la  lunette  qui  lui  est  restée  fixée. 

Si  l'on  réfléchit  à la  manière  dont  on  obtient  la  valeur  d'un 
angle,  en  suivant  la  marche  qui  vient  d’être  indiquée,  on  reconnaît 
que  l’erreur  de  lecture  est  bien  diminuée  autant  qu'on  veut  par  le 
moyen  de  la  répétition  de  l’angle  ; puisque  l’erreur  commise  dans 
la  lecture  d'un  angle  dix  fois,  vingt  fois,...  plus  grand  que  l'angle 
cherché,  est  du  même  ordre  de  grandeur  que  celle  que  I on  com- 
mettrait dans  la  mesure  directe  do  cet  angle,  et  qu  elle  se  trouve 

divisée  par  10,  20 Vais  il  n'en  est  pas  do  même  de  l’erreur  de 

pointé  ftj  33).  Celte  erreur  ne  se  produit  pas  une  seule  fois  dans  la 
mesure  d'un  multiple  de  l'angle  cherché  : elle  se  produit  chaque 
fois  qu'on  fait  une  nouvelle  visée.  En  sorte  que,  si  toutes  les  erreurs 
de  pointé,  que  I on  commet  successivement,  étaient  de  même  sens 
et  égales  entre  elles,  il  en  résulterait  en  définitive , pour  l'angle 
cherché,  la  même  erreur  que  si  I on  s était  contenté  de  le  mesurer 
sans  employer  le  principe  de  la  répétition.  L'erreur  de  pointé  n'est 
atténuée,  par  la  répétition  des  angles,  qu’autant  que  les  erreurs 
commises  dans  les  opérations  successives  se  trouvent  les  unes  dans 
un  sens,  les  autres  en  sens  contraire  ; le  résultat  est  le  même,  sous 
ce  rapport,  que  si  l’on  avait,  mesuré  à plusieurs  reprises  l’angle 
cherché  lui-même,  et  qu'on  ait  ensuite  pris  la  moyenne  des  nombres 
ainsi  obtenus. 

§ 41 . Mesure  des  distances  zénithales.  — Toutes  les  fois 
que  les  deux  côtés  de  l’angle  à mesurer  sont  déterminés  par  des 
pointsque  l’on  peut  observer  au  moyen  de  lunettes,  on  opère  comme 
il  vient  d’être  dit.  Mais  il  n’en  est  pas  toujours  ainsi,  et  c’est  ce  qui 
arrive  notamment  lorsqu'on  veut  mesurer  la  distance  zénithale 
d'un  point. 
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La  verticale , en  un  lieu  quelconque  de  la  terre,  c'est  la  direction 
suivant  laquelle  agit  la  pesanteur.  Cette  direction  nous  est  indiquée 
d'une  manière  extrêmement  nette  par  l'instrument  bien 
Z^&:\  connu  sous  le  nom  de  fil  à plomb,  / ig . 83.  On  nomme 
zénith  le  point  du  ciel  vers  lequel  la  verticale  se  dirige, 
i La  distance  zénithale  d'un  point , c'est  la  distance  an- 
gulaire de  ce  point  et  du  zénith  ; c'est-ii-diro  l'angle  que 
le  rayon  dirigé  vers  ce  point  fait  avec  la  verticale  du  lieu 
d'observation.  Le  zénith  n’est  pas  un  point  visible,  que 
l'on  puisse  observer  avec  une  lunette  ; c'est  pourquoi  la 
» mesure  d'une  distance  zénithale  ne  peut  pas  s’effectuer 
Fig.  83.  en  appliquant  simplement  ce  que  nous  venons  de  dire 
sur  la  mesure  d'un  angle  en  général  au  moyen  du  cercle 
répétiteur.  On  ne  peut  trouver  la  valeur  de  la  distance  zénithale 
d’un  point,  qu’en  suivant  une  marche  toute  spéciale  que  nous 
allons  faire  connaître. 

§ 42.  Mais  auparavant,  il  faut  que  nous  disions  quelques  mots 
du  niveau  à bulle  d'air , instrument  d’un  usage  fréquent  dans  les 
opérations  du  genre  de  colle  dont  nous  nous  occupons.  Le  niveau 
à bulle  d air,  (ig.  84,  se  compose  essentiellement  d'un  tube  de  verre 

à peu  près  cylindrique,  fermé  à 
ses  deux  extrémités , et  rempli 
presque  complètement  d'un  li- 
quide. La  partie  de  la  capacité  du 
tube  qui  n'est  pas  occupée  par  le 
liquide  est  remplie  d'air,  ou  bien  de  vapeur  du  liquide  lui-même  : 
c'est  ce  que  I on  nomme  la  bulle  d’air.  Le  tube  est  presque  entiè- 
rement enveloppé  par  une  garniture  métallique  destinée  à le  ga- 
rantir; celte  garniture  ne  laisse  apercevoir  que  la  partie  supérieure 
du  tulie,  dans  laquelle  se  loge  la  bulle,  lorsque  le  tube  est  placé 
horizontalement.  Une  légère  courbure  longitudinale,  que  l'on  a 
donnée  au  tube  à son  intérieur,  dans  la  partie  que  vient  occuper  la 
bulle,  fait  que  cette  bulle  y prend  une  position  déterminée,  et 
qu’une  très  faible  inclinaison  donnée  au  tube,  dans  un  sens  ou 
dans  l’autre,  occasionne  un  déplacement  notable  de  la  bulle,  qui 
cherche  toujours  à se  placer  au  point  le  plus  élevé  de  l'espace  où 
elle  est  libre  de  se  mouvoir  Ce  niveau  à bulle  d'air  est  employé 
dans  deux  circonstances  différentes:  1°  pour  reconnaître  l'hori- 
zontalité d’une  surface  plane;  2"  pour  reconnaître  la  verticalité  de 
l'axe  de  rotation  d'un  appareil. 

Dans  le  premier  cas,  la  garniture  métallique  du  tube  porte  à sa 
partie  inférieure  une  règle  également  métallique,  comme  le  montre 


Fig.  84. 
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la  /if/.  84.  Dans  la  construction  du  niveau,  on  dispose  celte  règle 
de  telle  manière  que,  lorsqu'elle  repose  sur  une  surface  horizontale, 
la  bulle  d’air  occupe  le  milieu  de  la  longueur  du  tube.  Mais  on  ne 
doit  jamais  se  fier  sur  ce  que  cette  condition  est  exactement  rem- 
plie. Pour  reconnaître  si  une  surface  est  bien  horizontale  dans  une 
certaine  direction,  on  ne  devra  pas  se  contenter  de  poser  le  niveau 
sur  la  surface  dans  cette  direction,  et  de  regarder  si  la  bulle  est 
bien  au  milieu  de  la  longueur  du  tube  ; après  qu'on  aura  observé 
la  place  qu'occupe  la  bulle  dans  cel  te  première  position  du  niveau, 
on  devra  retourner  l’instrument  bout  pour  bout,  et  voir  si,  après 
ce  retournement,  la  bulle  occupe  toujours  la  même  place  dans  le 
tube.  Si  la  bulle  reste  en  effet  au  même  point  du  lube  dans  ces 
deux  positions  inverses  du  niveau,  cela  indique  nécessairement  que 
la  surface  est  horizontale  dans  la  direction  soumise  à celte  épreuve, 
et  cela  lors  même  que  la  place  occupée  par  la  bulle  ne  se  trouve- 
rait pas  au  milieu  de  la  longueur  du  lube.  Il  suffit  d'opérer  ainsi 
dans  deux  directions  différentes  prises  sur  la  surface  plane,  dans 
deux  directions  perpendiculaires  entre  elles,  par  exemple,  pour 
qu’on  soit  sûr  que  la  surface  est  horizontale. 

Lorsque  le  niveau  à bulle  d’air  est  employé  pour  reconnaître  si 
l'axe  de  rotation  d’un  appareil  est  bien  vertical,  il  n'a  plus  besoin 
d'être  muni  de  la  règle  inférieure  dont  nous  avons  parlé  précédem- 
ment II  suffit  qu’il  soit  adapté  d'une  manière  quelconque  à l’ap- 
pareil dont  il  s’agit,  soit  qu'il  lui  soit  entièrement  fixé,  soit  qu'il 
repose  simplement  sur  certaines  parties  de  cet  appareil.  Pour  que 
l’axe  do  rotation  soit  exactement  vertical,  il  faut  que  la  bulle  du 
niveau  conserve  toujours  la  même  place  dans  le  tube,  pour  toutes 
les  positions  que  peut,  prendre  l'appareil  dans  son  mouvement  au- 
tour de  cet  axe. 

Le  niveau  à bulle  d’air  est  un  instrument  extrêmement  sensible  ; 
pour  peu  qu’un  plan  s'écarte  de  la  direction  horizontale,  ou  qu'un 
axe  de  rotation  s’écarte  de  la  direction  verticale,  on  en  est  averti 
par  l’emploi  du  niveau  à bulle  d'air.  Afin  que  l’on  puisse  recon- 
naître sans  peine  si  la  bulle  d'air  occupe  toujours  la  même  place 
dans  le  tube,  on  trace  habituellement,  sur  la  partie  supérieure 
du  tube,  un  certain  nombre  de  divisions  transversales  qui  servent 
do  repèrçs. 

§ 43.  La  première  chose  à faire,  lorsqu'on  veut  se  servir  du 
cercle  répétiteur  pour  mesurer  une  distance  zénithale,  c'est  de 
rendre  l’axe  de  la  colonne  F,  fig.  74  (page  76),  exactement  vertical. 
Pour  cela  on  se  sert  des  trois  vis  calantes  G,  par  lesquelles  l’instru- 
ment repose  sur  son  pied  ; on  faisant  tourner  ces  vis  plus  ou  moins, 
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dans  un  sens  ou  dans  l'autre,  on  parvient  à faire  disparaître  toute 
obliquité  de  l'axe  de  la  colonne,  ce  que  l’on  reconnaît  au  moyen  d’un 

niveau  à bullo  d’air  adapté 
ordinairement  au  tuyau  do 
la  lunette  inférieure.  Mais 
pour  arriver  d'une  manière 
certaine,  et  en  peu  de 
temps,  à obtenir  la  verti- 
calité de  l’axe , on  suit  une 
marche  particulière  que 
nous  allons  indiquer. 

Après  avoir  fait  tourner 
le  cercle  autour  de  l’axe  C, 
de  manière  à amener  son 
plan  à être  à peu  près  ver- 
tical, on  donne  à la  lunette 
inférieure  une  direction  ho- 
rizontale, comme  on  le  voit 
sur  la  fig.  85.  Le  niveau  à 
bulle  d’air  « , quo  porte 
cette  lunette,  se  trouve  alors 
dans  une  position  conve- 
nable pour  servir  à recon- 
naître si  l’axe  F est  bien 
vertical.  Cela  fait,  on  amène 
le  niveau  à bulle  d’air  à être 
dirigé  parallèlement  à la 
ligne  mn,  qui  passe  par 
deux  des  vis  calantes , 
fig.  86,  en  faisant  tourner 
tout  l'instrument  autour  de 
l’axe  F ; puis  on  lui  fait 
faire  un  demi -tour,  autour 
de  ce  même  axe,  de  ma- 
nière à ramener  le  niveau 
à être  encore  parallèle  à la 
ligne  mn.  Si,  dans  cos  deux 
positions  du  niveau,  la  bulle 
occupe  la  même  place  sur 
le  tube,  cela  indique  que 
l’axe  F n'a  pas  d’inclinaison  dans  le  sens  de  la  ligne  mn,  qu'il 
ne  penche  ni  vers  l’extrémité  m , ni  vers  l’extrémité  n de  cette 
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igné  Si,  au  contraire,  la  bulle  du  niveau  ne  se  place  pas  de  môme 
dans  les  deux  positions  successives  données  à l'instrument,  c’est 
que  l’axe  F penche  vers  m,  ou  vers  n : on  agit  alors  sur  les  deux 
vis  par  lesquelles  passe  la  ligne  mn,  ou  sur  une  seule  des  deux, 
afin  de  redresser  l’axe,  dans  le  sens  que  le  niveau  a indiqué  ; 
en  môme  temps  on  fait  mouvoir  la  lunette  inférieure  d’une  pe- 
tite quantité  sur  le  cercle,  pour  amener  le  niveau  à avoir  sa  bulle 
placée  à peu  près  au  milieu  de  sa  longueur  ; puis  on  recommence 
l'opération  effectuée  déjà  précédemment , pour  reconnaître  si 
l’on  a fait  disparaître  complètement  l’obliquité  de  l'axo  dans  le 
sens  de  la  ligne  mn.  11  est  rare  que  l’on  réussisse  du  premier 
coup  à faire  disparaître  ainsi  cette  obliquité  : mais  on  y parvient 
toujours  au  bout  d'un  petit  nombre  de  tâtonnements,  qui  consis- 
tent dans  la  répétition  successive  de  l’opération  dont  nous  venons 
de  parler. 

Lorsqu'on  s’est  assuré  que  l’axe  F n’a  plus  aucune  obliquité 
dans  le  sens  do  la  ligne  ni  it,  on  fait  tourner  tout  l’instrument  au- 
tour do  cet  axe  F , pour  amener  le  niveau  à ôlre  dirigé  parallèle- 
ment à la  ligne  pq , qui  passe  par  la  troisième  vis  calante,  et  qui 
est  perpendiculaire  à la  ligne  mn  ; puis  on  répète  , pour  la  direc- 
tion pq , ce  que  l’on  avait  fait  pour  la  direction  m n,  en  ayant  soin 
de  ne  toucher  qu’à  la  troisième  vis  calante , située  sur  jw/  , pour 
redresser  l’axe  F dans  la  direction  de  cette  ligne.  L'axe  ayant  ainsi 
été  redressé  dans  deux  directions  différentes  perpendiculaires  l'une 
à l’autre,  doit  se  trouver  exactement  vertical,  et  par  conséquent 
la  bulle  du  niveau  doit  rester  entre  les  mêmes  repères  du  tube, 
pour  toutes  les  positions  que  l’on  donne  à l'instrument  en  le  fai- 
sant tourner  autour  de  l'axe  F. 

Une  fois  que  l’axe  de  la  colonne  a été  rendu  vertical,  il  faut  en- 
core amener  le  plan  du  limbe  à être  exactement  vertical,  en  le 
faisant  tourner  plus  ou  moins  autour  de  l’axe  horizontal  C,  /ig.  74. 
La  verticalité  de  ce  plan  se  reconnaît  au  moyen  d’un  fil  à plomb 
très  délié  que  l’on  approche  du  cercle.  Pour  plus  de  commodité, 
on  adapte  au  cercle  deux  appendices  saillants  de  môme  dimension, 
l'un  à sa  partie  supérieure,  l’autre  à sa  partie  inférieure,  et  l'on 
s'assure,  au  moyen  du  fil  à plomb,  si  deux  points  de  repère  qu’ils 
portent  sont  bien  situés  sur  une  même  verticale.  Mais  afin  qu’on 
n’ait  pas  à répéter  cette  opération  chaque  fois  qu’on  a à effectuer 
une  mesure  de  distance  zénithale,  on  adapte  à la  douille  B,  fig.  74, 
un  petit  niveau  à bulle  d’air,  dont  la  bulle  se  place  exactement  au 
milieu  de  la  longueur  du  tube,  lorsque  le  fil  à plomb  indique  que 
le  cercle  est  vertical  : en  sorte  que,  habituellement,  on  se  contente 
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d’observer  ce  petit  niveau , pour  constater  la 
* A verticalité  du  cercle. 

§ 44.  L'axe  de  la  colonne  du  cercle  répé- 
titeur, et  le  plan  de  son  limbe  ayant  été  ainsi 
rendus  verticaux,  l'instrument  se  trouvo  dans 
les  conditions  convenables  pour  servir  à la 
mesure  des  distances  zénithales.  On  fait  alors 
tourner  la  lunette  supérieure  sur  le  cercle , 
jusqu'à  ce  que  son  index  coïncide  avec  le  zéro 
•y  it  de  la  graduation,  et  on  la  fixe  au  cercle  dans 
cotte  position:  puis  on  fait  tourner  le  cercle 
avec  la  lunette,  d’abord  autour  de  l'axe  de 
la  colonne,  pour  amener  lo  plan  vertical  du 
cercle  à passer  par  le  point  A qu’on  veut  ob- 
server, ensuite  autour  de  l’axe  du  cercle , 


pour  amener  l'axe  optique  de  la  lunette  à 
être  exactement  dirigé  vers  ce  point  A,  fuj  87. 
Le  cercle  étant  fixé  dans  cette  position  , au 
moyen  de  la  vis  tangente  qui  agit  à l'extré- 
mité de  son  axe  (§  39),  on  fait  faire  un  demi- 
tour  à tout  l'instrument  autour  de  l’axe  de 
la  colonno , pour  l’amener  dans  la  position 
qu'indique  la  pg.  88;  puis  on  détache  la  lu- 
nette supérieure,  et  on  la  fait  tourner  seule 
autour  de  l'axe  du  cercle,  de  manière  a la 
ramener  vers  le  point  A,  pg.  89.  Il  est  bien 
clair  que,  dans  ce  mouvement,  la  lunette  a 
tourné  précisément  d’un  angio  double  de  la 
distance  zénithale  AOZ  que  l'on  veut  déter- 
miner, et  qu’en  lisant  le  nombre  de  degrés  , 
minutes,  et  secondes,  de  la  graduation, 
auquel  correspond  l index  qui  accompagne  la 
.lunette , on  n’aura  qu’à  prendre  la  moitié  de 
ce  nombre,  pour  avoir  la  valeur  de  cette  dis- 
tance zé/iithale. 

L’opération  se  termine  là , si  I on  se  con- 
tente, d avoir  mesuré  le  double  de  l’angle 
cherché.  Mais  si  l'on  veut  déterminer  la 
valeur  d’un  plus  grand  multiple  de  cet  angle, 
on  continue  de  la  manière  suivante.  L in- 
strument étant  dans  la  position  qu  indique 
la  p g.  89,  on  lui  fait  faire  un  demi-tour  au- 
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tour  île  l'axe  de  la  colonne,  fig.  90  ; puis  on  fait  tourner  le  cercle 
dans  son  plan,  jusqu'à  ce  que  la  lunette,  qui  lui  est  restée  fixée, 
soit  de  nouveau  dirigée  vers  le  point  A,  fig.  91  Dès  lors  l’in- 
strument se  retrouve  dans  une  position  identique  avec  celle  qu’on 
lui  avait  donnée  d'abord,  si  ce  n'est  que  l'index  de  la  lunette,  au 
lieu  d'être  au  zéro  de  la  graduation,  se  trouve  à une  distance 
angulaire  de  ce  zéro  double  de  l'angle  dont  on  cherche  la  valeur. 
Une  nouvelle  opération,  entièrement  pareille  à celle  qui  vient 
d'être  expliquée,  fait  décrire  à cet  index  un  arc  du  limbe  précisé- 
ment égal  à celui  qu'il  a déjà  décrit;  et  la  nouvello  position  qu’il 
occupe,  après  cette  seconde  opération,  fait  connaître  la  valeur  du 
quadruple  de  l'angle  cherché.  On  conçoii  qu’on  répétant  succes- 
sivement 3 fois,  4 fois,  o fois, cette  même  opération,  on  par- 

lent à connaître,  par  une  seule  lecture,  la  valeur  d'un  angle  égal 
à 6 fois,  8 fois,  10  fois,...  la  distance  zénithale  cherchée;  et  que 
par  suite  on  peut  en  déduire  une  valeur  très  exacte  de  celte  dis- 
tance zénithale. 

§ 45.  Théodolite.  — Le  cercle  répétiteur  permet  de  mesurer 
avec  une  grande  exactitude  l’angle  AOB,  fig.  92,  formé  par  les 


lignes  droites  qui  joignent  les  deux  points  A et  B au  point  O où 
I on  se  trouve.  Mais  le  plus  souvent  ce  n est  pas  cet  angle  dont  on 
a besoin  : c’est  l’angle  compris  entre  les  plans  verticaux  ZOA,  ZOB, 
qui  passent  par  ces  deux  points,  c’est-à-dire  l’angle  nOb  formé  pa 
les  intersections  0«,  O b de  ces  deux  plans  verticaux  avec  le  plan 
horizontal  HH.  La  connaissance  de  l'angle  AOB,  mesuré  au  moyen 
du  cercle  répétiteur,  jointe  à celle  des  angles  ZOA,  ZOB,  qui  ne 
sont  autre  chose  que  les  distances  zénithales  des  points  A et  B, 
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suffit  pour  qu’on  puisse  en  déduire  1 angle  aOb,  soit  par  une  con- 
struction géométrique,  soit  par  un  calcul  trigonométrique.  Mais  il 
serait  beaucoup  plus  commode  de  pouvoir  mesurer  directement  cet 
angle  aOb.  C’est  dans  ce  but  qu’on  a imaginé  le  théodolite , dont 
nous  allons  faire  la  description. 

Cet  instrument  est  représenté  par  la  fig.  93.  Il  se  compose  es- 
sentiellement de  doux  cercles  gradués,  dont  1 un  est  vertical,  et 
l'autre  horizontal.  Le  premier  de  ces  deux  cercles  A , est  adapté  à 
l’extrémité  d’un  axe  horizontal  B,  autour  duquel  il  peut  tourner 
sur  lui-môme.  L’axe  B est  porto  par  l'extrémité  supérieure  d’un 
axe  vertical  C autour  duquel  le  cercle  A et  Taxe  B peuvent  tourner 
d’un  mouvement  commun.  Un  contre-poids  D sert  à équilibrer  le 
poids  du  cercle  A,  en  ramenant  sur  t axe  vertical  C lo  centre  de 
gravité  de  tout  ce  qui  est  mobile  autour  do  cet  axe.  Lo  second  cer- 
cle E a son  centre  exactement  situé  sur  l’axe  vertical  C,  et  peut 
tourner  dans  son  plan  autour  de  cet  axe. 

Le  pied  de  l inslrument  est  muni  de  trois  vis  calantes,  comme 
le  cercle  répétiteur.  Un  niveau  F,  situé  près  de  la  face  intérieure 
du  cercle  vertical  A , sert  à rendre  l'axe  U exactement  vertical,  en 
opérant  comme  nous  l’avons  dit  pour  le  cercle  répétiteur  (§  43). 
Ce  niveau  ne  peut  pas  tourner  autour  du  cercle  vertical,  comme 
cela  avait  lieu  dans  le  cerclo  répétiteur,  où  il  était  porté  par  la  lu- 
nette inférieure  ; mais  on  peut  lui  donner  un  léger  mouvement,  au 
moyen  d'une  vis  a,  qui  permet  d’élever  ou  d'abaisser  une  de  ses 
extrémités  d’une  petite  quantité,  en  le  faisant  tourner  autour  d’un 
petit  axe  situé  à son  autre  extrémité  : de  cette  manière  on  peut 
faire  en  sorte  que  la  bulle  du  niveau  soit  exactement  au  milieu  do 
la  longueur  du  tube,  lorsque  l’axe  C est  vertical. 

La  verticalité  de  l’axe  C étant  obtenue,  on  doit  amener  le  plan  du 
cercle  A à être  exactement  vertical.  A cet  effet,  on  a disposé  l'axe  B 
de  ce  cercle  de  telle  manière  qu'il  puisse  prendre  un  petit  mou- 
vement autour  d’un  petit  axe  b ; une  vis  c permet  d'élever  ou 
d’abaisser  à volonté  l exlrémité  de  Taxe  B,  en  le  faisant  tourner 
autour  de  b,  et  par  conséquent  de  rendre  le  cercle 
A exactement  vertical , dans  le  cas  où  il  se  trou- 
verait légèrement  incliné  dans  un  sens  ou  dans 
l outre.  Four  reconnaître  si  ce  cercle  est  bien  ver- 
tical, ou,  ce  qui  revient  au  même,  si  l’axe  B autour 
duquel  il  tourne,  est  bien  horizontal,  on  se  sert 
d'un  nive  u mobile,  représenté  ici  à part,  /ig  .94. 

Ce  niveau  est  muni,  à ses  deux  extrémités,  de  deux  pieds  par  les- 
quels on  peut  1 appuyer  sur  deux  parties  de  l’axe  B qui  sont  cylin- 

8. 


Fig.  9i. 


Digitized  by  Google 


90  INSTRUMENTS  oui  SERVENT  A LA  MESURE  l»ES  ANGLES, 
driques  et  de  môme  diamètre.  Une  petite  fourchette  h,  fig.  93, 
foulient  Je  corps  du  niveau  dans  cette  position,  et  l'empêche  de 
tomber  d'un  côté  ou  de  l’autre.  Après  avoir  posé  le  niveau  sur 
l'axe  B,  et  avoir  observé  la  position  qu'occupe  la  bulle  dans  le 
tube,  on  l’enlève  pour  le  poser  de  nouveau  en  le  retournant,  et  l’on 
examine  si  la  bulle  se  replace  dans  la  même  position.  On  est  en 
mesure  par  là  de  savoir  si  Taxe  B est  bien  horizontal,  ou  bien  Si 
l'on  doit  faire  tourner  la  vis  c dans  un  sens  ou  dans  l’autre,  pour 
obtenir  cette  horizontalité 

Une  lunette  G est  adaptée  au  cercle  vertical  A . Cette  lunette  est 
fixée  à un  cercle  tout  entier,  qui  est  comme  incrusté  dans  le  cercle 
A,  et  qui  se  meut  à son  intérieur  sans  cesser  de  le  toucher  par  tout 
son  contour.  De  même  toute  la  partie  de  l'instrument  qui  surmonte 
le  cercle  horizontal  H est  liée  invariablement  à un  cercle  entier, 
qui  se  meut  à l’intérieur  du  cercle  E,  en  se  raccordant  avec  lui 
de  tous  les  côtés.  Une  pince  d,  avec  vis  de  pression  et  vis  de  rap- 
pel, sert  à fixer  le  cercle  E au  pied  de  l’instrument,  et  à lui  don- 
ner au  besoin  un  mouvement  lent  autour  de  l'axe  C.  Une  autre 
pince  e , analogue  à la  précédente,  sert  à fixer  tout  le  haut  de  l’in- 
strument au  cercle  E.  Une  troisième  pince  f sert  à fixer  le  limbe  A 
de  manière  à s’opposer  à ce  qu'il  tourne  autour  de  son  centro.  En- 
fin une  quatrième  pince,  que  l'on  n aperçoit  pas  sur  la  figure,  est 
destinée  à fixer  la  lunetto  G au  cercle  A. 

Une  seconde  lunette  H est  adaptée  au  pied  de  l'instrument,  et 
ne  peut  prendre  qu’un  faible  mouvement,  dans  différentes  direc- 
tions, de  part  et  d’autre  de  sa  position  actuelle.  Cette  lunette  ri 'a 
pas  d’autre  objet  à remplir  que  de  constater  que  le  pied  de  l instru- 
ment  n'a  pas  bougé  pendant  toute  la  durée  des  opérations.  Pour 
cela  on  profite  du  petit  mouvement  qu  elle  peut  prendre,  pour  ame- 
ner son  axe  optique  dans  la  direction  d’un  point  quelconque,  facile 
à reconnaître,  et  situé  à une  distance  un  peu  grande  du  lieu  où  est 
placé  l’instrument;  et  de  temps  en  temps,  pendant  que  l'on  ma- 
nœuvre l'instrument,  on  s'assure  si  l’axe  optique  de  la  lunette  H 
conserve  bien  exactement  la  direction  qu  on  lui  avait  donnée  tout, 
d’abord.  Une  vis  de  rappel  g sert  à faire  mouvoir  lentement  cette 
lunette,  pour  amener  son  axe  optique  dans  la  direction  du  point 
particulier  que  l'on  prend  ainsi  pour  point  de  repère. 

§ 46.  Pour  mesurer  l’angle  compris  entre  les  deux  plans  ver- 
ticaux qui  passent  par  deux  objets,  on  fait  tourner  d’abord  toute 
la  partie  supérieure  de  l'instrument,  indépendamment  du  limbe 
gradué  E,  jusqu'à  ce  que  l'index  tracé  sur  le  cercle  qui  se  meut  à 
l’intérieur  de  ce  limbe  coïncide  exactement  avec  le  zéro  de  la  gra- 
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duation,  et  l'on  fixe  ce  cercle  au  limbe  E dans  cette  position,  à l'aide 
de  la  pince  e ; on  fait  alors  tourner  le  limbe  E avec  tout  ce  qui  le 
surmonte,  et  l’on  fait  mouvoir  en  même  temps  la  lunette  G autour 
du  centre  du  cercle  A,  jusqu  à ce  que  t axe  optique  de  celle  lunette 
soit  exactement  dirigé  vers  le  premier  des  deux  objets  que  l'on 
veut  observer;  on  fixe  le  limbe  E dans  cette  position  au  moyen  de 
la  pince  d,  puis,  après  avoir  desserré  la  pince  e,  on  fait  tourner  le 
haut  de  l instrument  autour  de  l'axe  C,  de  manière  à amener  luxe 
optique  de  la  lunette  G à passer  par  le  second  objet  : l'index  du 
cercle  qui  se  meut  à 1 intérieur  du  limbe  E a décrit  par  là,  sur 
ce  limbe,  un  arc  servant  de  mesure  à l'angle  cherché,  arc  dont 
on  peut  lire  la  valeur  sur  la  graduation,  si  l'on  ne  veut  pas  répé- 
ter l'angle.  Si  l’on  veut  employer  le  principe  de  la  répétition  des 
angles,  on  fixe  le  haut  de  l'instrument  au  limbe  E,  dans  la  nou- 
velle position  qu’on  lui  a donnée  ; on  desserre  la  pince  d,  et  l’on 
fait  tourner  le  limbe  E avec  tout  ce  qui  est  au-dessus  de  lui,  jus- 
qu’à ce  que  la  lunette  G soit  de  nouveau  dirigée  vers  le  premier 
objet;  on  arrête  alors  le  cercle  E dans  cette  position,  en  le  fixant 
au  moyen  de  la  pince  d,  puis  on  en  détache  la  partie  supérieure 
de  1 instrument,  que  l’on  fait  tourner  jusqu'à  ce  que  la  lunette  G 
-vise  le  second  objet;  il  est  clair  que,  par  là,  l’index  du  cercle  in- 
térieur au  limbe  E a décrit  un  nouvel  arc  égal  à celui  qu’il  avait 
déjà  décrit  dans  la  première  opération.  En  continuant  de  la  même 
manière,  on  peut  faire  parcourir  à cet  index  un  arc  trois  fois  qua- 
tre fois,  cinq  fois,...  plus  grand  que  celui  qui  sert  de  mesure  à 
l'angle  cherché;  la  lecture  do  cet  arc  multiple  fournira  donc,  une 
valeur  très  exacte  do  l’angle.  Cette  lecture  se  fait,  comme  dans  le 
cercle  répétiteur,  au  moyen  de  plusieurs  verniers  dont  les  divisions 
sont  éclairées  par  de  petites  plaques  de  verre  dépoli  ni,  ni  ; des 
microscopes  »,  »,  peuvent  être  amenés  au-dessus  de  ces  verniers, 
afin  qu'on  puisse  en  observer  facilement  les  indications. 

Le  théodolite  peut  être  employé,  aussi  bien  que  le  cercle  répé- 
titeur, pour  la  mesure  des  distances  zénithales  (§  44).  Dans  ce 
cas,  c’est  sur  le  cercle  vertical  A que  se  fait  la.Iecture  de  l’angle,  ou 
plutôt  du  multiple  do  cet  angle  qui  résulte  des  opérations  effectuées. 

§ 47.  Pour  défutir  la  diiection  suivant  laquelle  on  aperçoit  un 
objet,  on  peut  indiquer  l’angle  que  cette  direction  fait  avec  la  ver- 
ticale, et  en  outre  l’angle  que  le  plan  vertical  qui  contient  l'objet 
fait  avec  un  plan  vertical  particulier  pris  pour  plan  de  comparai- 
son; la  connaissance  de  ces  deux  angles  suffit  en  effet,  pour  qu’on 
sache,  sans  aucune  ambiguïté,  dans  quelle  direction  se  trouve 
l’objet.  Le  premier  est  ce  que  nous  avons  nommé  la  distance 
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zénithale  de  l'objet  ; le  second  se  nomme  son  azimut.  Le  théodolite 
est  éminemment  propre  à fournir  à la  fois  les  valeurs  de  ces  deux 
angles , pourvu  néanmoins  que  l'on  ne  veuille  pas  en  effectuer  la 
répétition.  Concevons,  en  effet,  que  le  limbe  E ait  été  fixé  à l aide 
de  la  pince  d , dans  une  position  telle  que,  lorsque  lindcx  qui  se 
meut  Ip  long  de  ces  divisions  se  trouve  en  face  du  zéro,  la  lu- 
nette G soit  dirigée  dans  le  plan  vertical  fixe  à partir  duquel  se 
comptent  les  azimuts  ; concevons  de  plus  que  le  limbe  A ait  été 
placé  de  telle  manière,  que  l'index  mobile  avec  la  lunette  G soit  au 
zéro  du  limbe , lorsque  l'axe  optique  de  la  lunette  est  exactement 
vertical.  11  suffira  de  faire  tourner  tout  le  haut  de  I instrument  au- 
tour de  l'axe  C , sans  entraîner  le  limbe  E , et  la  lunette  G autour 
du  centre  du  cercle  A , sans  que  ce  cercle  tourne,  jusqu'à  ce  que 
Taxe  optique  de  la  lunette  soit  dirigé  vers  l'objet  particulier  dont 
on  s'occupe  : l’azimut  de  cet  objet  sera  fourni  par  le  cercle  E,  et 
sa  distance  zénithale  par  le  cercle  A. 

Le  cercle  horizontal  E est , pour  cette  raison  , souvent  désigné 
sous  le  nom  de  cercle  azimutal.  11  en  est  do  môme  du  petit  cercle 
gradué  que  l'on  voit  au  bas  de  la  colonne  du  cercle  répétiteur, 
I ig . 74  (page  76),  et  qui  sert  également  à mesurer  les  azimuts, 
quoique  d’une  manière  beaucoup  moins  exacte. 

§ 48.  Sextant.  — La  mesure  d'un  angle,  effectuée  au  moyen 
d’un  des  instruments  dont  nous  venons  de  parler,  suppose  essen- 
tiellement que  (instrument  repose  sur  un  support  parfaitement 
fixe  : aussi  ne  peuvent-ils  pas  servir  aux  marins  pendant  leurs 
voyages,  à cause  de  la  mobilité  des  navires  qui  les  portent.  Les 
marins  ont  cependant  besoin  de  mesurer  do  temps  en  temps  cer- 
tains angles,  afin  de  déterminer  la  position  où  ils  se  trouvent  : c’est 
pour  cela  qu'on  a imaginé  les  instruments  à i é flexion,  qui  peuvent 
être  employés  sans  avoir  besoin  de  reposer  sur  un  support  fixe,  et 
qui  permettent  de  mesurer  un  angle  au  moyen  d une  seule  visée. 
Warmi  les  instruments  à réflexion,  le  sextant  ost  le  plus  employé  ; 
c’est  le  seul  que  nous  décrirons. 

Le  sextant,  ftg.  95,  se  compose  d'un  limbe  gradué  AA,  qui 
forme  à peu  près  la  sixième  partie  d'un  cercle  entier  (d'où  le  nom 
descjrt/mf).  Deux  miroirs  plans  B,  C,  lui  sotit  adaptés  perpendi- 
culairement à sa  surface,  et  sont  destinés  à réfléchir  les  rayons  de 
lumière  qui  viennent  des  objets  visés  , ainsi  que  nous  allons  l'ex- 
pliquer.  Une  lunette  DE,  fixée  à l'un  des  bords  de  l instrument,  est 
dirigée  vers  le  petit  miroir  C,  et  sert  à recueillir  les  rayons  de  lu- 
mière qui  en  émanent,  pour  les  introduire  dans  l'œil.  Ce  petit  mi- 
roir C est  fixe  sur  le  sextant  ; mais  il  n’en  est  pas  de  môme  du 
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grand  miroir  B,  qui  peut  tourner  autour  du  centre  du  limbe,  avec 
uno  alidade  F avec  laquelle  il  fait  corps.  Un  index  et  un  vernier, 


portés  par  l'extrémité  de  cette  alidade,  permettent  do  lire  sur  le 
limbe  gradué  la  quantité  dont  le  grand  miroir  a tourné;  une  vis  de 
pression  et  une  vis  de  rappel,  analogues  à celles  dont  nous  avons 
déjà  parlé  précédemment,  servent  à fixer  l'alidade  au  limbe,  et  à 
lui  donner,  ainsi  qu’au  miroir  B,  un  mouvement  lent  au  moyen  du- 
quel on  peut  les  amener  exactement  dans  la  position  qu’ils  doivent 
occuper.  Un  microscope  G est  adapté  à l'alidade  F;  la  pièce  qui  le 
porto  peut  tourner  autour  du  point  n,  de  manière  à l’amener  au- 
dessus  des  divisions  du  vernier.  Une  poignée  11 
située  au-dessous  do  l’instrument  sert  à le 
tenir  pendant  qu’on  observe,  ainsi  qu’on  le 
voit  sur  la  fUj.  96.  Tandis  que  la  main  droite 
de  l'observateur  saisit  la  poignée  H , sa  main 
gauche  agit  à l’extrémité  de  l’alidade,  soit  en 
la  poussant  ou  la  tirant  librement  le  long  du 
limbe,  soit  en  serrant  la  vis  de  pression  , pour 
tourner  ensuite  la  vis  de  rappel,  afin  d’amener 
exactement  le  grand  miroir  dans  la  position 
convenable. 

Les  deux  miroirs  B,  C,  sont  formés  de  deux  petits  morceaux  de 
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glace  à faces  planes  el  parallèles,  étamés  sur  leur  face  postérieure. 
Mais  le  petit  miroir  C n'est  pas  étamé  dans  toute  sa  hauteur;  une 
moitié  seulement  de  ce  miroir  est  étamée,  jusqu'à  la  ligne  mn, 
fig.  97;  en  sorte  que  toute  la  partie  située  au-dessus  de  cette 
ligne  est  transparente , et  laisse  passer  les  rayons 
Hj  de  lumière  sans  leur  faire  éprouver  aucune  dévia- 

"hsNur  l'on- 

§ 1 9 . Pour  mesurer  un  angle  au  moyen  du  sex- 
tant,  on  le  prend  par  la  poignée  11,  et  on  le  place 
devant  son  œil , comme  l'indique  la  j\g.  96,  en  l’in- 
clinant plus  ou  moins,  de  manière  à l'amener  dans 
le  plan  de  l'angle.  On  le  dirige  ensuite  dans  ce  plan , de  manière  à 
voir,  avec  la  lunette,  I objet  par  lequel  passe  un  des  côtés  de  l’angle 
à mesurer.  Le  petit  miroir  C n'empèclie  pas  que  I on  puisse  viser 
ainsi  directement  cet  objet  avec  la  lunette;  les  rayons  lumineux  qui 
en  viennent,  traversent  la  partie  supérieure  non  étamée  du  miroir, 
et  pénètrent  dans  la  lunette  absolument  comme  si  ce  miroir  n'exis- 
tait pas.  On  saisit  alors  l’extrémité  de  l'alidade  avec  la  main  gauche, 
et  on  la  fait  tourner,  avec  le  grand  miroir  B,  autour  du  centre  du 
limbe,  sans  cesser  de  regarder  dans  la  lunette;  pendant  ce  mou- 
vement , on  voit  successivement  différentes  images  passer  devant 
l’image  immobile  de  l’objet  vers  lequel  la  lunette  est  dirigée  : ce 
sont  les  images  d'objets  plus  ou  moins  éloignés  du  premier,  d'où 
émanent  des  rayons  lumineux  qui  pénètrent  dans  la  lunette,  après 
avoir  subi  une  première  réflexiôn  sur  le  miroir  B,  et  une  seconde 
sur  la  partie  étamée  du  miroir  C.  On  arrête  l’alidade  au  moment  où, 
parmi  ces  images  qui  se  succèdent , on  aperçoit  celle  do  l'objet  qui 
détermine  le  second  côté  de  l’angle  ; et,  après  avoir  serré  la  vis  de 
pression , on  fait  tourner  la  vis  de  rappel , de  manière  à amener 
l’image  mobile  de  cet  objet  à coïncider  exactement  avec  l’image 
lixe  de  l’objet  vers  lequel  la  lunette  est  dirigée,  et  qui  se  trouve  .sui- 
te premier  côté  de  l’angle.  La  position  que  1 index  de  l’alidade  oc- 
cupe sur  le  limbe  gradué  fait  alors  connaître  la  grandeur  de  l’angle 
cherché,  ainsi  que  nous  allons  le  faire  comprendre  sans  peine. 

Concevons  que  l’alidade  ait  d’abord  été  placée  sur  le  limbe , de 
telle  manière  que  le  grand  miroir  occupe  la  position  ihl,  dans  la- 
quelle il  est  parallèle  au  petit  miroir  C,  jig.  98.  Lorsque  la  lunette  DK 
sera  dirigée  vers  un  objet  R très  éloigné,  on  verra,  a son  inté- 
rieur, non-seulement  une  image  directe  de  cet  objet,  mais  encore 
une  seconde  image  du  même  objet , produite  par  les  rayons  qui  se 
seront  doublement  réfléchis  sur  les  miroirs  B,  C.  Mais  ces  deux 
images  se  confondront  tellement  l’une  avec  l’autre  qu’il  semblera 
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qu'il  n'y  ch  a qu'une.  On  voit,  en  effet,  qu'un  rayon  RB,  qui  tombe 
sur  le  grand  miroir,  se  réfléchit  une  première  fois  suivant  BC,  puis 
une  seconde  fois  suivant  une  direction  exactement  parallèle  à sa 
direction  primitive  ; en  sorte  qu’il  est  dans  les  mêmes  conditions 
que  s’il  venait  directement  de  l’objet  éloigné  R , sans  avoir  subi 


aucune  réflexion.  Mais  dès  qu  on 
dérange  le  grand  miroir  B , en 
faisant  mouvoir  l'alidade  sur  le 
limbe,  on  voit  l'image  de  l'objet  R 
se  dédoubler  : l'image  directe  reste 
immobile  ; l’image  produite  par 
double  réflexion  s'en  éloigne , et 
est  remplacée  successivement  par 
les  images  de  divers  autres  objets , 
produites  également  par  une  double 
réflexion  sur  les  deux  miroirs. 
Lorsque  le  grand  miroir  a été  ainsi 
amené  dans  la  position  d'd',  c'est 
l’image  doublement  réfléchie  d’un 


point  éloigné  S , par  exemple,  qui 

coïncide  avec  l'image  directe  du  point  R.  Or  le  miroir,  en  passant 
de  la  position  dd  à la  position  d'd',  a tourné  d’un  angle  cBc';  la 
perpendiculaire  BN  à ce  miroir  a dû  tourner  d’un  angle  égal  NBN', 
pour  prendre  la  position  BN';  l’angle  de  réflexion  NBC  s’est  donc 
accru  d’un  angle  égal  à cBc' . Mais  l’angle  d’incidence  du  rayon 
qui  se  réfléchit  suivant  BC,  angle  qui  était  d’abord  RBN  , a dû 
s’accroître  de  la  mémo  quantité , puisque  cet  angle  est  toujours 
égal  à l’angle  de  réflexion  : donc  la  somme  de  ces  deux  angles  , 
c’est-à-dire  l’angle  formé  par  le  rayon  incident  et  le  rayon  réflé- 
chi , a dû  s’accroître  d une  quantité  SBR  double  de  l’angle  eB c' . 
Ainsi  l’on  voit  que , si  l’image  doublement  réfléchie  du  point  S 
coïncide  avec  l’image  directe  du  point  R , les  directions  des 
rayons  qui  viennent  de  ces  deux  points  font  entre  elles  un  angle 
double  de  l’angle  eBc';  c’est-à-dire  de  l’angle  dont  on  a fait  tourner 
l’alidade  pour  amener  le  grand  miroir  de  la  position  dd  à la  posi- 
tion d'd' , qui  a produit  cette  coïncidence  des  imagesdes  points  R,  S. 
Pour  que  l’index  de  l’alidade  fasse  connaître  immédiatement  l’angle 
formé  par  ces  deux  directions  des  points  visés  R , S , on  place  le 
7.éro  de  la  graduation  du  limbe  au  point  où  s’arrête  l'index,  lorsque 
le  grand  miroir  occupo  la  position  dd,  c'est-à-dire  lorsqu’il  est 
parallèle  au  petit  miroir;  de  plus,  on  divise  le  limbe,  à partir  de 
ce  point , en  parties  deux  fois  plus  petites  que  s'il  s'agissait  du 
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limbe  d'un  cercle  ordinaire,  tout  en  leur  conservant  les  mômes 
dénominations  : ainsi  un  arc,  qui  correspond  à un  angle  au  centre 
de  o degrés,  est  désigné  sur  le  limbe  comme  étant  de  10  degrés. 
D’après  cela,  lorsqu’on  a établi  la  coïncidence  entre  l’image  directe 
d'un  point,  et  l'image  doublement  réfléchie  d’un  autre  point,  il 
suffit  de  lire  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  de  la  gra- 
duation auquel  correspond  l’index  de  l'alidade,  et  ce  nombre  est 
la  valeur  de  l anglc  compris  entre  les  lignes  qui  joignent  ces  deux 
points  au  lieu  de  l'observation. 

§ 50.  La  lunette  adaptée  au  sextant  n’est  pas  absolument  indis- 
pensable pour  l’opération  qui  vient  d’être  indiquée;  elle  peut  être 
remplacée,  comme  on  le  fait  quelquefois , par  un  s impie  tuyau 
destiné  \ fixer  la  direction  suivant  laquelle  on  doit  regarder.  Niais, 
outre  que  la  lunette  permet  de  distinguer  beaucoup  mieux  les  objets 
éloignés  que  l’on  observe,  elle  donne  lieu  à une  particularité  im- 
portante, qui  mérite  d’être  signalée. 

Supposons,  pour  fixer  les  idées,  que  l'on  observo  directement  un 
cercle  blanc  I,  fig.  99,  et  que  le  grand  miroir  du  sextant  ait  étéamené 


àétre  parallèle  au  petit  miroir  C.  Si  l'on  mène  un  plan  par  le  centre  de 
l'œil  et  par  la  ligne  mn  qui  limite  la  partie  étamée  du  petit  miroir,  ce 
plan  coupera  le  cercle  1 en  deux  portions,  suivant  la  ligne  pq.  L’œil, 
en  regardant  dans  la  direction  du  petit  miroir  C,  sans  interposition 
de  lunette,  verra  directement  la  portion  du  cercle  1 qui  est  au- 
dessus  de  la  ligne  pq , et  par  double  réflexion  la  portion  du  cercle 
qui  est  au-dessous  de  cette  ligne;  s'il  voit  ainsi  un  cercle  complet, 
c’est  par  suite  de  la  juxtaposition  des  images  de  ces  deux  parties. 

En  faisant  mouvoir  un  peu  le  grand  miroir  au  moyen  de  l'alidade  qui 
lui  est  fixée,  on  verra  la  partie  supérieure  du  cercle  1 rester  immo-  , 
bile,  et  sa  partie  inférieure  se  déplacer  : les  deux  portions  de  cercle 
ne  seront  plus  juxtaposées  de  manière  à faire  un  cercle  complet. 

L’emploi  d’une  lunette  fait  que  les  choses  se  passent  tout 
autrement.  Au  lieu  de  ne  voir  directement  que  la  partie  du  cercle  I 
qui  est  au-dessus  de  la  ligne  pq , on  voit  ce  cercle  tout  entier;  et 
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' de  môme,  au  lieu  de  ne  voir  par  double  réllexion  que  la  porlion  de. 
ce  cercle  qui  est  au-dessous  de  pq,  on  voit  également  la  totalité 
de  ce  cercle.  Pour  le  faire  comprendre , prenons  un  point  r situé 
au-dessous  de  la  ligne  pr/.  Ce  point  ne  peut  envoyer  aucun  rayon 
de  lumière  à l’œil,  lorsqu’on  n’emploie  pas  de  lunette  ; il  est  caché 
par  la  partie  étaméedu  miroir  Mais  lorsqu’on  observe  avec  une 
lunette,  certains  rayons  partis  de  ce  point,  tels  que  rs,  par  exem  - 
pie,  peuvent  traverser  le  miroir  C dans  sa  partie  transparente,  et 
tomber  sur  l objectif  ; la  déviation  quo  leur  fait  subir  l'objectif  les 
ramène  alors  vers  l’œil,  et  ils  peuvent  y pénétrer,  malgré  l'obsta- 
cle qui  est  interposé  entre  lo  point  r et  l'oeil.  Ainsi  l’œil  en  regar- 
dant dans  la  lunette,  ne  verra  plus  seulement  la  portion  du  cercle  I ■ 
située  au-dessus  de  pq,  mais  bien  le  cercle  tout  entier,  pourvu  tou- 
tefois que  ce  cercle  ne  soit  pas  trop  grand.  Il  en  est  de  môme  pour 
l'image  doublement  réfléchie,  qui  ne  so  rapportera  plus  seulement 
à la  partie  du  cercle  située  au-dessous  de  pq,  mais  à la  totalité  de 
ce  cercle.  Le  cercle  unique  que  I on  verra,  lorsque  les  deux  miroirs 
seront  parallèles  l’un  à l aulre,  ne  résultera  donc  plus  de  la  juxta- 
position de  l’image  directe  d une  partie  du  cercle  avec  l’image 
doublement  réfléchie  de  l'autre  partie  ; mais  il  proviendra  de  la 
superposition  de  deux  cercles  complets,  dont  l'un  est  une  image 
directe  du  cercle  I,  et  l’autre  une  imago  doublement  réfléchie  du 
môme  cercle.  On  comprendra  sans  peine  toute  l imporlance  que 
celle  circonstance  peut  avoir  pour  la  commodité  et  l oxaclilude 
des  observations. 

La  lunette  n’est  pas  ordinairement  fixée  d une  manière  inva- 
riable au  sextant  : on  peut  la  faire  mouvoir  parallèlement  à elle- 
môme,  dans  un  plan  perpendiculaire  à la  surface  de  l'instrument, 
c'est-à-dire  l’éloigner  ou  la  rapprocher  plus  ou  moins  de  celte  sur- 
face. Par  ce  mouvement,  on  fait  que  la  ligne  nui  du  petit  miroir 
se  trouve  exactement  au  niveau  du  centre  de  l’objectif,  ou  bien 
au-dessus  ou  au-dessous  de  ce  point,  et  à une  distance  plus  ou 
moins  grande.  Il  est  clair  qu'il  en  résulte  une  modification  dans  les 
intensités  respectives  des  deux  images.  Quand  on  éloigne  la  lu- 
nette de  l’instrument,  on  augmente  l’intensité  de  l'image  directe, 
et  I on  diminue  en  même  temps  celle  de  l’image  doublement  réflé- 
chie ; c'est  lo  contraire  qui  a lieu  lorsqu’on  rapproche  la  lunette 
du  plan  du  limbe.  Qn  conçoit  donc  que  l’on  puisse  amener  par  là 
les  deux  images  à avoir  des  intensités  à peu  près  égales,  ce  qui 
permet  d'établir  beaucoup  plus  exactement  la  coïncidence  de  deux 
de  leurs  points. 

Lorsqu'on  observe  des  objets  dont  la  lumièro  est  trop  intense, 
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comme  le  soleil , et  quelquefois  la  lune , on  se  sert  de  plaques  do 
verre  coloré  placées  en  K,  L,  fig.  95,  dont  lës  unes,  mobiles  autour 
de  la  charnière  b , peuvent  venir  se  placer  derrière  le  petit  miroir 
afin  de  diminuer  l'éclat  de  l image  directe,  et  dont  les  autres,  mo- 
biles autour  de  la  charnière  c,  peuvent  s’interposer  entre  les  deux 
miroirs,  de  manière  à affaiblir  l image  doublement  réfléchie. 

§51.  Pour  que  le  sextant  puisse  fournir  des  indications  exactes, 
il  est  nécessaire  : 1°  que  les  faces  des  deux  miroirs  soient  bien  per- 
pendiculaires au  plan  du  limbe;  2°  que  l’index  de  l'alidade  soit 
exactement  au  zéro  de  la  graduation  lorsque  les  deux  miroirs  sont 
parallèles.  Voici  par  quels  moyens  on  s'assure  que  ces  conditions 
sont  remplies.  En  regardant  dans  la  direction  du  grand  miroir,  et 
un  peu  de  côté , on  peut  voir  en  même  temps  une  portion  du  limbe 
de  l’instrument , et  son  image  dans  le  miroir  ; ces  deux  arcs  de 
cercle,  dont  l'un  est  vu  directement , et  l'autre  par  réflexion  dans 
le  miroir,  doivent,  être  exactement  dans  le  prolongement  l'un  de 
l’autre,  sans  quoi  le  miroir  ne  serait  pas  perpendiculaire  au  plan 
du  limbe.  Cotte  première  vérification  étant  faite,  si  l'on  amène  l'in- 
dex de  l'alidade  au  zéro  de  la  graduation  , et  que  l’on  regarde  dans 
la  lunette , on  ne  devra  voir  qu'une  seule  image  nette  de  l’objet 
observé;  sans  quoi,  si  l’on  en  voyait  deux  images  ne  coïncidant 
qu’à  peu  près,  cela  indiquerait  que  le  petit  miroir  n’est  pas  pa- 
rallèle au  grand.  Des  vis  adaptées  aux  deux  miroirs  permettent 
de  modifier  leur  position , jusqu'à  ce  que  ces  deux  vérifications 
puissent  se  faire  avec  une  grande  exactitude. 
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CHAPITRE  DEUXIÈME. 


DU  MOUVEMENT  DIURNE,  ET  DE  LA  FIGURE  DE  LA  TERRE. 


PREMIÈRES  NOTIONS  SUR  LA  TERRE. 

§ 52.  Avant  d’aborder  l'étude  des  phénomènes  célestes,  il  est 
naturel  que  nous  cherchions  à nous  rendre  compte  des  conditions 
dans  lesquelles  nous  nous  trouvons  pour  les  observer  ; que  nous 
lâchions  de  nous  faire  une  idée  un  peu  nette  de  ce  que  c’est  que  la 
terre,  que  nous  habitons,  qui  nous  sert  pour  ainsi  dire  d'obsorva- 
toire , et  à laquelle  nous  rapportons  les  positions  successives  des 
astres , pour  déterminer  les  lois  de  leurs  mouvements. 

La  première  idée  qui  se  présente  à nous , c’est  que  la  surface  de 
la  terre  est  plate  et  indéfinie  dans  toutes  les  directions  ; et  en  outre 
que  la  masse  de  la  terre  s étend  indéfiniment  en  profondeur.  L'étude 
attentive  des  faits  que  l’on  observe  dans  les  voyages  montre  que 
cette  idée  est  entièrement  fausse,  ainsi  que  nous  allons  le  voir. 

§ 53.  Rondeur  de  la  surface  de  la  mer.  — Une  portion 
considérable  de  la  surface  de  la  terre  est  occupée  par  les  eaux  de 
la  mer.  Or  les  observations  les  plus  simples  font  voir  que  la  sur- 
face de  ces  eaux  est  très  sensiblement  arrondie.  Si  l’on  est  placé 
au  bord  de  la  mer,  sur  une  falaise  un  peu  élevée,  et  que  l’on  observe 
un  bateau  à vapeur  qui  s'approche  de  la  côte,  on  ne  voit  d'abord 
qu’une  portion  de  sa  cheminée , avec  la  fumée  qui  s'en  échappe , 
[>q.  1 00.  Le  bateau , en  approchant  de  plus  en  plus,  semble  sortir 


Fi".  102.  Fig-.  101.  Fig.  1 00. 


de  l’eau  ; au  bout  de  quelque  temps , on  l’aperçoit  en  entier,  se 
projetant  sur  le  ciel,  et  reposant  sur  la  ligne  bien  tranchée  à laquelle 
la  mer  semble  se  terminer,  fig.  101 . A partir  de  là,  le  bateau  pa- 
rait descendre  sur  la  surface  de  la  mer,  sur  laquelle  il  finit  par  se 
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projeter  complètement,  fig.  <02.  Si  le  bateau  à vapeur  s éloignait 
de  la  côte,  au  lieu  de  s'en  approcher,  on  observerait  les  mômes 
choses,  mais  en  sens  contraire  On  le  verrait  d'abord  se  projeter 
tout  entier  sur  la  surface  do  la  mer  ; il  semblerait  monter  de  plus 
en  plus  sur  cette  surface,  jusqu’à  ce  qu’il  atteigne  la  ligne  qui  en 
forme  la  limite  apparente;  puis  il  disparaîtrait  peu  à peu,  et  sa 
cheminée,  que  l’on  verrait  la  dernière,  finirait  elle-même  par  dis- 
paraître entièrement.  Si  à ce  moment  on  s'élevait  rapidement , en 
montant  par  exemple  au  haut  d'une  tour,  on  pourrait  revoir  encore 
une  portion  plus  ou  moins  grande  du  bateau  ; mais  sa  marc  he  conti- 
nuant toujours  à l'éloigner,  cette  portion  que  l'on  verrait  du  haut  de 
la  tour  diminuerait  elle-même  progressivement,  et  au  bout  de  peu  de 
temps,  on  cesserait  une  seconde  fois  de  l'apercevoir.  Ces  faits,  que 
tout  le  mondo  a pu  observer  au  bord  de  la  mer,  prouvent  d une  ma- 
nière irrécusable  que  la  surface  de  la  mer  est  arrondie  ; la  convexité 
seule  de  cette  surface  permet  qu’on  s'en  rende  complètement 
compte.  Soit  en  effet  MX,  fig.  103,  la  surface  de  la  mer,  et  A le 

point  où  est  d'abord 
placé  l'observateur. 
Si  l'on  mène  du 
point  A une  tan- 
gente AB  à la  courbe 
Fi",  i os.  MX’,  on  aura  en  B 

la  limite  à laquelle 

la  mer  semble  se  terminer.  I.e  bateau  à vapeur  étant  d'abord  en  C, 
se  présente  à l’observateur  comme  l'indique  la  / ig . 102  ; lorsqu'il 
atteint  le  point  B,  il  se  présente  dans  la  position  de  la  fig.  101  : 
enfin  lorsqu'il  a dépassé  ce  point  et  est  venu  en  1),  f observateur 
n'en  aperçoit  plus  que  la  portion  qui  se  trouve  au-dessus  de  la 
ligne  AB  prolongée,  fig.  100.  Si  ensuite  l’observateur  passe  de  A 
en  A',  la  tangente  A'B',  s’abaissant  au-dessous  du  prolongement 
de  la  tangente  AB,  lui  permet  d apercevoir  encore  une  portion  du 
bateau  pendant  quelque  temps  après  qu’il  l'a  vu  disparaître  tout  à 
fait  étant  au  point  A.  Il  serait  impossible,  au  contraire,  d'expliquer 
les  faits  que  l'on  observe,  si  l'on  ne  voulait  pas  admettre  que  la 

surface  de  la  mer  est 

a arrondie  : dans  co 

, , , cas,  quelle  que  soit 

c B la  position  du  bateau 

Fij».  toi  sur  la  mer.  en  B,  en 

C,  en  I),...  fig.  1 04. 

on  le  verrait  toujours  entièrement  du  point  A On  ne  cesserait  de 
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I apercevoir  que  lorsqu'il  serait  trop  éloigné;  mais  ce  ne  serait  pas 
alors  la  partie  inférieure  du  bateau  qui  disparaîtrait  la  première  : 
tant  qu'on  apercevrait  le  bateau,  on  le  verrait  en  totalité 

On  peut  faire  une  observation  du  môme  genre,  lorsqu'on  se 
trouve  sur  un  navire  qui  s'éloigne  de  la  côte.  Pendant  quelque  temps 
on  aperçoit  complètement  les  objets  qui  sont  au  bord  de  la  mer. 
Mais  bientôt  ces  objets  disparaissent  en  partie:  on  cesse  de  voir  le 
bas  des  falaises  ; puis  ces  falaises  disparaissent  olles-mômes  en  to- 
talité, et  l'on  n’aperçoit  plus  que  les  arbres  et  les  constructions  qui 
les  surmontent  ; enlin  ces  derniers  objets  se  cachent  à leur  tour 
derrière  l'espèce  de  montagne  liquide,  qui  s'interpose  entre  eux  et 
l'observateur,  en  s’élevant  do  plus  en  plus  par  rapport  à eux. 

On  sait  que  c'est  du  haut  des  mâts,  qu'aprùs  une  longue  traver- 
sée, les  marins  commencent  à apercevoir  la  terre,  longtemps  avant 
qu'ils  puissent  la  voir  du  pont  do  leur  navire. 

(’.e  n’est  pas  seulement  près  des  côtes  qu'on  peut  reconnaître 
que  la  surface  de  la  mer  est  arrondie.  Des  observations  entière- 
ment analogues  à celles  dont  nous  venons  de  parler  peuvent  éga- 
lement se  faire  en  pleine  mer.  Lorsqu'on  est  monté  sur  un  navire  , 
et  qu'on  en  aperçoit  un  autre  qui  s'approche  de  plus  en  plus  du 
premier,  on  ne  voit  d'abord  que  le  haut  de  la  mâture  de  ce  second 
navire  ; puis  les  voiles  et  les  mâts  se  découvrent  successivement  ; 
ensuite  le  navire  entier  parait  posé  sur  le  bord  apparent  de  la  mer; 
enfin  le  navire  semble  descendre  de  ce  bord  en  se  rapprochant 
de  plus  en  plus. 

§ o 4.  Rondeur  de  In  «erre. — Occupons-nous  maintenant 
de  la  partie  solide  de  la  terre,  c'est-à-dire  des  continents.  La  sur- 
face de  cette  partie  solide  est  loin  de  présenter  la  régularité  que  I on 
observe  à la  surface  de  la  mer.  On  trouve  bien  dans  quelques  lo- 
calités des  plaines  unies  dune  étendue  plus  ou  moins  grande; 
mais  le  plus  souvent  des  vallées,  des  collines,  et  môme  des  chaînes 
de  montagnes,  se  succèdent  de  manière  à former  une  surface  irré- 
gulière, ondulée,  et  quelquefois  fortement  accidentée.  Copendant 
la  surface  du  continent,  considérée  dans  son  ensemble,  et  abstrac- 
tion faite  des  irrégularités  dont  nous  venons  do  parler,  est  arron- 
die comme  la  surface  de  la  mer.  Voici  par  quels  motifs  on  est  con- 
duit à l'admettre  comme  une  vérité  incontestable. 

Les  continents  sont  environnés  de  mers  qui  leur  servent  de 
limites  de  différents  côtés,  et  qui  souvent  pénètrent  très  loin  à leur 
intérieur.  Or,  si  l'on  examine  les  bords  des  continents,  on  recon- 
naît que  nulle  part  ils  ne  s'élèvent  beaucoup  au-dessus  du  niveau 
des  mers  voisines  On  voit  donc  déjà  que  par  leurs  contours,  les 
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continents  participent  à la  rondeur  de  la  surface  des  mers.  Mais  il 
est  aisé  de  reconnaître  que  cette  rondeur  se  retrouve  partout,  même 
lorsqu’on  s’éloigne  des  côtes,  et  qu'on  s'enfonce  de  plus  on  plus 
dans  les  terres;  en  sorte  que,  si  l’on  imagine  que  la  surface  des 
mers  soit  prolongée  dans  toute  1 étendue  des  continents,  cette  sur- 
face se  trouve  généralement  peu  éloignée  de  la  surface  du  sol. 
Pour  donner  une  idée  nette  de  ce  que.  nous  entendons  par  la  sur- 
face des  mers  prolongée  à travers  les  continents,  concevons  que 
l’on  ait  pratiqué  dans  les  terres  un  canal  profond,  débouchant  dans 
la  mer  à ses  deux  extrémités,  et  faisant  ainsi  communiquer  libre- 
ment les  eaux  qui  baignent  deux  points  quelconques  des  côtes, 
aussi  éloignés  l'un  de  l’autre  que  l’on  voudra;  l’eau  se  mettra  en 
équilibre  dans  ce  canal,  et  s’y  élèvera  jusqu’à  un  certain  niveau  en 
ses  différents  points  : la  surface  déterminée  par  le  niveau  de  l'eau 
dans  toute  l'étendue  de  ce  canal,  et  dans  tous  les  autres  canaux  du 
même  genre  que  l'on  peut  imaginer  à travers  le  continent,  est  ce  que 
nous  appelons  la  surface  des  mers  prolongée.  Or,  on  sait  que  les 
continents  sont  sillonnés  dans  tous  les  sens  par  une  quantité  consi- 
dérable de  cours  d'eau  qui  se  réunissent  successivement  pour  porter 
leurs  eaux  dans  les  mers  voisines;  on  sait  de  plus,  par  le  peu  de 
rapidité  que  présentent  habituellement  ces  cours  d’eau,  que  la 
pente  dp  leur  lit  est  presque  toujours  extrêmement  faible,  et  qu'eti 
conséquence  la  surface  de  l'eau  y est  presque  parallèle  à la  surface 
des  mers  prolongée.  On  doit  donc  en  conclure  que  généralement 
le  sol  des  continents  s'éloigne  peu  de  cette  surface  idéale.  Il  n v a 
d'exception  que  pour  les  chaînes  de  montagnes,  dont  les  sommets 
s’élèvent  à des  hauteurs  notables  au-dessus  d'elle;  et  cependant 
elles  ne  produisent  pas  même,  sur  la  surface  générale  de  la  terre, 
des  protubérances  comparables  aux  rugosités  de  la  peau  d'une 
orange.  Ainsi  on  peut  dire  que  le  sol  des  continents,  abstraction 
faite  des  irrégularités  qu'on  y rencontre,  présente  dans  son  ensemble 
une  courbure  entièrement  pareille  à celle  que  l'on  remarque  sur  la 
surface  des  mers. 

La  rondeur  de  la  surface  des  mers  et  des  continents  a été  consta- 
tée par  les  voyages  que  l’on  a effectués  dans  toutes  les  directions, 
et  sur  la  presque  totalité  de  la  surface  de  la  terre:  la  possibilité  de 
faire  le  tour  du  monde,  comme  l’ont  fait  un  grand  nombre  de 
navigateurs,  en  fournit  une  nouvelle  preuve  des  plus  éclatantes. 
Cette  rondeur  se  présente,  d’ailleurs,  partout  avec  les  mêmes  ca- 
ractères ; en  sorte  qu’on  en  conclut  nécessairement  que  la  courbure 
de  la  surface  de  la  terre  est  sensiblement  la  même  en  ses  différents 
points.  On  est  obligé,  d'après  cela,  de  regarder  la  terre  comme 
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étant  un  corps  à peu  près  sphérique,  ou,  suivant  l'expression  ad- 
mise, comme  étant  un  sphéroïde. 

§ 35.  Lu  terre  est  isolée  dans  l'espace  t elle  peut  être  en 
mouvement.  — Cette  masse  qui  constitue  la  terre,  et  qui  est 
arrondie  en  forme  de  boule,  est-elle  supportée  par  quelque  chose? 
Telle  est  la  question  qui  vient  naturellement  a l'esprit  de  ceux  qui 
entendent  parler  pour  la  première  fois  do  la  rondeur  de  la  terre. 
11  est  bien  facile  d’y  répondre.  Si  la  terre  était  appuyée  sur  un  corps 
voisin,  par  quelque  point  de  sa  surface,  ce  support,  qui  aurait 
nécessairement  de  très  grandes  dimensions,  s'apercevrait  certai- 
nement d’un  grand  nombre  des  lieux  qui  ont  été  explorés  par  les 
voyageurs;  or,  jamais  personne  n’a  vu  la  moindre  chose  qui  put 
indiquer  l’existence  d’un  pareil  support.  Partout,  dans  les  nom- 
breux voyages  que  les  navigateurs  ont  effectues  pour  visiter  les 
diverses  parties  de  la  surface  de  la  terre,  on  a toujours  vu  que 
cette  surface  est  entièrement  détachée  de  tout  ce  qui  peut  exister 
au-dessus  d’elle.  On  est  donc  obligé  d’admettre  que  le  sphéroïde 
terrestre  est  un  corps  isolé  au  rftilieu  de  l'espace;  qu’il  n’est  ap- 
puyé sur  rien  : qu’il  est,  par  exemple,  dans  des  conditions  analo- 
gues à celles  où  se  trouve  un  boulet,  pris  dans  une  quelconque  des 
positions  qu’il  occupo,  après  être  sorti  du  canon  qui  l’a  lancé,  et 
avant  d'avoir  atteint  le  but. 

Mais,  dira-t-on,  comment  se  fait-il  que  la  terre  ne  tombe  pas,  si 
elle  n’est  supportée  par  rien  ? Nous  ne  sommes  pas  en  mesure  de 
répondre  maintenant  à celte  question,  ou  du  moins  d’y  répondre 
d’une  manière  complète  ; nous  ajournerons  donc  la  réponse  jusqu'à 
ce  que  nous  ayons  acquis  les  connaissances  nécessaires  pour  qu’elle 
puisse  être  bien  saisie,  sans  soulever  aucune  objection.  Pour  le 
moment,  nous  nous  contenterons  d’admettre,  comme  résultant 
d'observations  nombreuses  et  irrécusables,  que  la  terre  est  une 
masse  à peu  près  sphérique  et  entièrement  isolée  dans  l’espace. 
Nous  remarquerons',  en  outre,  que  cetlo  masse,  par  suite  de  son 
isolement  complet,  peut  très  bien  être  en  mouvement.  Or,  s'il  en 
était  ainsi,  la  mobilité  du  lieu  où  nous  nous  trouvons  pour  observer 
les  astres  les  ferait  paraître  animés  de  mouvements  très  différents 
de  ceux  qu’ils  peuvent  posséder  en  réalité.  Nous  devrons  donc  nous 
mettre  en  garde  contre  les  apparences,  et  chercher  à reconnaître 
si  les  mouvements  observés  résident  en  totalité  dans  les  astres,  ou 
bien  si  une  partie  de  ces  mouvements  ne  devrait  pas  être  regardée 
comme  provenant  de  ce  que  le  lieu  d’où  nous  les  observons  occupe 
successivement  différentes  positions  dans  l’espace. 

§ 56.  Atmosphère  terrestre.  — L’air,  au  milieu  duquel  nous 
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vivons,  et  qui  sert  à notre  respiration,  existe  partout  sur  la  surface 
fie  la  tdrre;  à quelque  hauteur  que  l'on  se  soit  élevé  sur  les  mon- 
tagnes, on  y en  a toujours  trouvé.  Cependant  cet  air  ne  s’étend 
pas  indéfiniment  dans  l'espace  qui  environne  la  terre  : il  ne  forme 
autour  d'elle  qu'une  couche  qui  l'enveloppe  de  toutes  parts  et  que 
l'on  nomme  V atmosphère  terrestre,  ou  simplement  l'atmosphère. 
Quoiqu'on  n’ait  jamais  pu  s'élever  jusqu’à  la  limite  extérieure  de 
l’atmosphère,  on  a pu  néanmoins  démontrer  que  cette  limite  existe, 
et  même  assigner  approximativement  la  distance  à laquelle  elle  se 
trouve  de  la  surface  do  la  terre,  distance  qui  n’est  autre  chose  que 
f épaisseur  de  la  couche  atmosphérique. 

On  démontre  aisément  que  l’air  est  pesant  : un  ballon  do  verre 
que  I on  pèse  successivement  vide  et  plein  d’air,  n’a 

10  pas  le  même  poids  dans  les  deux  cas.  L’atmosphère 
terrestre  doit  donc  exercer  une  pression  sur  la  terre 
en  raison  du  poids  de  l’air  qui  la  compose.  Cotte 
.a  pression  se  mesure  au  moyen  de  l’instrument  qui  est 
ici  représenté,  fig.  t 05,  et  que  l’on  nomme  baromètre. 
Il  se  compose  d’un  tube  de  verre  recourbé  abc , fermé 
en  a,  ouvert  en  c,  et  contenant  une  certaine  quan- 
tité de  mercure.  Le  mercure  y a été  introduit  de 
telle  manière  que  l’espace  qui  reste  au-dessus  de  lui , 
dans  la  grande  branche  ab  soit  absolument  vide  de 
! i toute  matière.  Cette  circonstance  fait  que  le  liquide 

j j ne  s’élève  pas  à la  môme  hauteur  dans  les  deux  bran- 

ches : la  pression  atmosphérique,  qui  s’exerce  libre- 
ment dans  la  petite  branche,  refoule  le  mercure  dans 
l’autre  branche,  où  il  n’éprouve  aucune  pression, 
et  l’y  maintient  à une  hauteur  plus  ou  moins  grande, 

’ suivant  qu’elle  est  elle-même  plus  ou  moins  intense. 

. ; La  différence  de  niveau  des  deux  surfaces  il,  e,  du 

r|j  mercure  doit  donc  servir  de  mesure  à la  pression 

i|  atmosphérique.,  au  point  où  se  trouve  placé  le  baro- 

cj|  mètre.  Il  est  même  facile  d’en  déduire  la  valeur  numé- 

rique de  celte  pression,  rapportée  à l'unité  de  surface, 
et  exprimée  en  kilogrammes,  ainsi  que  nous  allons  le 
''  voir. 

Fig.  105.  Imaginons  que  la  branche  ouverte  bc  du  baromètre 
soit  prolongée  au-dessus  de  la  surface  e du  mercure,  on 
conservant  les  mêmes  dimensions  transversales  que  dans  le  voisi- 
nage de  celte  surface  Si  l’on  supprimait  toute  communication  de 
l'atmosphère  avec  cotte  branche  du  baromètre , et  qu’on  voulût 
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cependant  exercer  en  e la  môme  pression  que  précédemment,  c’est- 
à-dire  maintenir  le  mercure  dans  la  position  qu’il  occupe,  en  ver- 
sant une  nouvelle  quantité  de  mercure  dans  la  branche  ouverte,  il 
faudrait  évidemment  que  ce  mercure  additionnel  s’élevât  jusqu’en  f, 
au  niveau  du  point d de  la  grande  branche.  Mais,  dans  ce  cas,  la 
pression  supportée  par  la  surface  du  mercure  primitif  en  e serait 
égale  au  poids  du  mercure  que  l’on  aurait  ajouté  : donc  on  peut  dire 
que  la  pression  exercée  par  l’atmosphère,  en  e,  est  égale  au  poids 
d’une  colonne  de  mercure  qui  aurait  pour  base  la  surface  e,  et  pour 
hauteur  la  différence  du  niveau  des  doux  surfaces  d,  e.  Le  baro- 
mètre étant  placé  près  do  la  surface  de  la  mer,  la  différence  de  ni- 
veau du  mercure  dans  scs  deux  branches  est  en  moyenne  de  O"1, 76; 
la  pression  exercée  par  l’atmosphère,  sur  une  surface  de  1 centi- 
mètre carré,  est  donc  dans  ce  cas  égale  au  poids  de  76  centimètres 
cubes  do  mercure,  c’est-à-dire  que  cette  pression  est  de  lk,033. 

Il  est  bien  clair,  d un  autre  côté,  que  la  pression  exercée  par 
l’atmosphère,  sur  une  surface  de  f centimètre  carré,  est  égale  au 
poids  de  toute  la  quantité  d’air  contenue  dans  un  cylindre  vertical 
qui  aurait  pour  base  cette  surface,  et  qui  s’étendrait  dans  toute  la 
hauteur  de  l’atmosphère  : ainsi  le  baromètre  nous  fait  connaître  le 
poids  de  cette  colonne  d’air,  et  peut  par  conséquent  nous  fournir 
des  indications  sur  la  hauteur  à laquelle  elle  s’élève. 

L’air  est  compressible  et  élastique  ; une  même  quantité  d’air 
occupe  un  volume  d’autant  plus  petit  qu  elle  est  plus  comprimée, 
et  se  dilate  au  contraire  d’autant  plus  qu’elle  éprouve  une  pression 
plus  faible.  Il  en  résulte  que  la  densité  de  l’air  ne  doit  pas  être  la 
même  dans  toute  I étendue  de  l’atmosphère;  cette  densité  doit  aller 
constamment  en  diminuant  à mesure  que  l’on  considère  des  cou- 
ches de  plus  en  plus  éloignées  de  la  surface  de  la  terre , en  raison 
de  la  diminution  progressive  de  la  pression  que  l’air  y éprouve  de 
la  part  des  couches  supérieures.  Si  cette  diminution  de  densité 
n’existait  pas,  si  l’air  se  trouvait  à toute  hauteur  dans  les  mômes 
conditions  que  près  de  la  surface  de  la  mer,  la  hauteur  de  l’atmos- 
phère se  déterminerait  avec  la  plus  grande  facilité  : en  supposant, 
par  exemple,  que  la  température  do  l’air  fût  de  0°,  auquel  cas  sa 
densité  serait  10  472  fois  plus  petite  que  celle  du  mercure,  la 
hauteur  de  1 atmosphère  devrait  être  égale  à 10  472  fois  Ün’,76, 
c'est-à-dire  qu  elle  serait  do  7 9o8"‘,72. 

La  hauteur  de  l’atmosphère  doit  être  en  réalité  beaucoup  plus 
grande  que  celle  que  nous  venons  de  trouver,  en  raison  du  décrois- 
sement progressif  de  la  densité  de  l’air  à mesuro  que  sa  distance 
au  niveau  des  mers  va  en  augmentant.  La  détermination  de  celle 
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hauteur  présente  de  grandes  difficultés,  surtout  à cause  des  tempé- 
ratures différentes  que  l’on  observe  dans  les  diverses  régions  at- 
mosphériques. M.  Biot,  en  discutant  les  nombreuses  observations 
de  pression  et  de  température,  faites  à diverses  hauteurs , soit  en 
s’élevant  sur  le  flanc  des  montagnes,  soit  dans  les  ascensions  aéro- 
statiques , a trouvé  que  la  hauteur  de  l'atmosphère  ne  doit  pas 
dépasser  48  000  mètres,  c’est-à-dire  12  lieues  de  4 kilomètres. 
On  comprendra  sans  peine  que  cette  hauteur  ne  puisse  pas  se 
déterminer  avec  une  bien  grande  exactitude , par  des  observations 
faites  uniquement  vers  la  partie  inférieure  de  l’atmosphère,  si  l’on 
réfléchit  à la  difficulté  que  l’on  éprouverait  à reconnaître  au  juste 
où  se  trouve  sa  limite  supérieure  , lors  même  qu’on  pourrait  se 
transporter  à cette  limite  même  : l'extrême  rareté  de  l’air  dans  les 
dernières  couches  atmosphériques  mettrait  en  défaut  les  instru- 
ments les  plus  délicats  que  l'on  pourrait  employer  pour  trouver  les 
points  au-dessus  desquels  l'air  commence  à manquer  complète- 
ment. 

La  limite  que  nous  venons  d'assigner  à la  hauteur  de  l’atmos- 
phèr’e  terrestre  noqs  montre  que  celte  atmosphère  forme,  autour 
de  la  terre,  une  enveloppe  d’une  épaisseur  bien  faible,  relativement 
aux  dimensions  de  la  terre  elle-même.  Nous  verrons  bientôt  que  le 
rayon  de  la  terre,  supposée  sphérique,  est  de  plus  de  6 350  000  mè- 
tres : l’épaisseur  de  l’atmosphère  est  donc  au  plus  égale  .à  la 
4 32e  partie  de  ce  rayon.  En  sorte  que,  si  l’on  représentait  la  terre 
au  moyen  d’un  globe  de  1 mètre  de  diamètre , l'atmosphère  n'oc- 
cuperait sur  ce  globe  qu’une  épaisseur  de  moins  de  4 millimètres. 
La  couche  de  duvet  qui  recouvre  la  peau  d une  pêche  est  loin 
d’être  assez  mince  pour  pouvoir  fournir  une  image  convenable  de 
l’atmosphère  terrestre. 

§ 57.  Réfractions  atmosphériques. — Nous  ne  pouvons  ob- 
server les  astres  qu’à  travers  l’atmosphère  de  la  terre.  Il  en  résulte 
nécessairement  des  déviations  plus  ou  moins  grandes  dans  la  di- 
rection des  rayons  lumineux  qu’ils  nous  envoient,  et  la  conséquence 
de  ces  déviations  est  de  nous  faire  voir  les  astres  dans  des  positions 
autres  que  celles  où  ils  se  trouvent  réellement.  Il  est  donc  de  la 
plus  grande  importance  d’étudier  l'influence  que  l'atmosphère  peut 
avoir  sur  les  observations  astronomiques , afin  de  faire  la  part  de 
cette  influence,  et  d’en  conclure  les  directions  suivant  lesquelles  on 
verrait  les  astres  si  l’atmosphère  terrestre  n’existait  pas. 

On  sait  que,  lorsqu’un  rayon  de  lumière  AB,  pg.  4 06,  passe  d'un 
milieu  M dans  un  autre  milieu  M',  il  prend  généralement  dans  ce 
second  milieu  une  direction  BC  qui  n'est  pas  la  même  que  celle 
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qu'il  avait  dans  le  premier.  La  réfraction  du  rayon  lumineux  (c’est 
ainsi  que  l'on  nomme  la  déviation 
manièreque  le  rayon  incident  AB, 
et  le  ravon  réfracté  BC , sont  si- 
tués  dans  un  plan  perpendiculaire 
à la  surface  DE  qui  sépare  les 
deux  milieux  ; mais  ces  deux 
rayons  font  des  angles  inégaux 
avec  la  perpendiculaire  à cette 
surface  menée  par  le  point  B.  Si 
les  deux  milieux  M et  M'  sont  de 
même  nature  et  de  densités  dif- 
férentes; si  ce  sont,  par  exemple, 
deux  masses  d'air  séparées  l'une 
de  l'autre  par  le  plan  DE,  et  que 
l’air  soit  plus  dense  en  M'  qu’en 
M,  le  rayon  lumineux,  en  passant 
de  M en  M',  se  réfractera  de  ma- 
nière à se  rapprocher  de  la  perpendiculaire  à la  surface  DE  menée 
par  le  point  B,  comme  le  montre  la  ligure. 

D'après  cela  , il  nous  sera  facile  de  nous  rendre  compte  de  la 
marche  d un  rayon  lumineux  a travers  l’atmosphère  terrestre.  Pour 
y arriver,  nous  regarderons  l’atmosphère  comme  se  composant  de 
couches  sphériques  concentriques  et  superposées , dans  chacune 
desquelles  la  densité  de  l’air  est  la  même  partout  ; la  densité  ne 
variera  que  lorsqu'on  passera  d’une  couche  à une  autre.  Cette  hy- 
pothèse ne  serait  pas  admissible  si  nous  considérions  l’atmosphère 
tout  entière,  parce  que,  comme  nous  le  verrons  bientôt,  la  surface 
de  la  terre  n'est  pas  absolument  sphérique;  mais  comme  nous 
n’avons  à nous  occuper  que  d’une  petite  portion  do  l’atmosphère , 
s’étendant  à pou  de  distance  tout  autour  de  la  verticale  du  lieu 
d observation,  nous  pouvons  faire  cette  hypothèse  de  couches  sphé- 
riques concentriques  , ayant  leur  centre  commun  en  un  des  points 
«le  celte  verticale,  sans  qu’il  en  résulte  aucune  erreur  appréciable. 
.Soit  EA,  fiij.  107,  un  rayon  lumineux  qui  vient  d’un  astre  E,  et 
qui  pénètre  dans  l’atmosphère  en  a.  En  passant  du  vide  dans  la 
première  couche  , il  éprouve  une  première  déviation , et  se  dirige 
suivant  ab,  en  se  rapprochant  de  la  perpendiculaire  aO  à la  sur- 
face extérieure  de  cette  couche,  menée  par  le  pointa.  Arrivé  en  b , 
il  éprouve  une  seconde  déviation , en  pénétrant  dans  la  seconde 
couche , qui  est  plus  dense  que  la  première , et  se  rapproche  par 
conséquent  de  la  perpendiculaire  bO  menée  en  b à la  surface  de 
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séparation  des  deux  couches.  En  continuant  ainsi,  il  éprouve  une 
série  de  déviations  successives  , toutes  dans  le  même  sens,  et  finit 

par  arriver  en  A,  après  avoir 
traversé  la  dernière  couche 
suivant  la  direction  cl  A. 
L’observateur,  qui  se  trouve 
au  point  A,  et  qui  reçoit  ce 
rayon  lumineux,  éprouve  la 
même  sensation  que  si  la 
lumière,  n'ayant  pas  subi  de 
déviation,  était  venue  dans 
la  direction  E'A.  Il  en  ré- 
sulte qu’il  voit  l'astre  comme 
s’il  était  en  E';  il  le  voit  plus 
rapproché  du  zénith  qu’il  ne 
l’est  réellement.  D’ailleurs 
il  est  aisé  de  reconnaître 
que  le  rayon  lumineux,  dans 
ses  déviations  successives, 
ne  sort  pas  du  plan  mené 
par  sa  direction  primitive  E« 
et  par  le  point  O centre  dos 
couches  atmosphériques  , 
plan  qui  contient  par  con- 
séquent la  direction  AZ  de 
la  verticale  correspondant 
au  point  A ; la  direction  ap- 
parente E'A  , suivant  laquelle  l’observateur  voit  l’astre  E , se 
trouve  donc  dans  le  plan  vertical  qui  passe  par  la  position  réelle 
de  cet  astre.  Ainsi  on  peut  dire  que  les  réfractions  éprouvées  par 
les  rayons  lumineux  qui  viennent  d'un  astre  et  qui  traversent  l'at- 
mosphère, ont  pour  effet  de  relever  cet  astre  dans  le  plan  vertical 
qui  le  contient,  sans  le  faire  sortir  de  ce  plan. 

§ 58.  Pour  avoir  une  connaissance  complète  de  la  déviation  que 
l'atmosphère  fait  éprouver  aux  rayons  lumineux  qui  la  traversent, 
il  ne  s’agit  plus  que  de  déterminer  la  quantité  dont  la  distance 
zénithale  d’un  astre  est  diminuée  par  l’effet  do  la  réfraction  atmos- 
phérique. Celte  délerminaiion  ne  peut  se  faire  exactement  qu’à  la 
condition  que  l’on  connaisse  la  loi  suivant  laquelle  varie  la  densité 
de  l'air  dans  toute  la  hauteur  de  l’atmosphère.  Mais  on  no  peut 
espérer  d'arriver  à la  connaissance  de  celte  loi , dont  la  recherche 
présenterait  des  difficultés  insurmontables , surtout  en  raison  des 
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changements  continuels  de  température  et  do  pression  , qui  la  font 
varier  d'un  moment  à un  autre.  Heureusement  on  a reconnu  que 
la  faible  épaisseur  do  l’atmosphère  permet  de  s'en  passer,  et  de 
déterminer  l’effet  de  la  réfraction,  sinon  exactement,  au  moins  avec 
une  approximation  suffisante,  toutes  les  fois  que  le  rayon  lumineux 
que  l'on  considère  ne  fait  pas  un  trop  petit  angle  avec  le  plan 
horizontal. 

Pour  se  rendre  compte  de  cet  important  résultat , il  suffit  de  se 
rappeler  que,  lorsqu’un  rayon  de  lumière  AB,  fiy.  108,  traverse 
une  série  de  milieux  homo- 
gènes M,  M',  M",  M"',  scpa-  F‘c- 108‘ 
rés  les  uns  des  autres  par  des 
surfaces  planes  et  parallèles, 

la  direction  EF  que  prend  ce  

rayon  dans  le  dernier  milieu 

M'"  est  exactement  la  môme  

que  celle  qu’il  y aurait  prise, 

s’il  était  tombé  directement  

sur  ce  milieu,  sans  traverser 

préalablement  les  milieux  

M,  M',  M'';  en  sorte  que , si 

l’on  connaît  le  milieu  M'",  et  F 

la  direction  du  rayon  inci- 
dent AB,  on  peut  en  déduire  l’angle  que  le  rayon  réfracté  EF  fait 
avec  ce  rayon  incident,  sans  3'inquiéter  de  connaître  les  milieux  que 
le  rayon  lumineux  a traversés  pour  passer  de  la  direction  AB  à la 
direction  EF.  Or,  si  un  rayon  lumineux  traverse  l'atmosphère  sans 
faire  un  trop  petit  angle  avec  l’horizon  du  lieu  où  il  vient  tomber, 
les  points  où  il  perce  les  diverses  couches  atmosphériques  ne  sont 
pas  assez  éloignés  de  la  verticale  du  lieu  pour  que  la  courbure  do 
ces  couches  se  fasse  bien  sentir  : les  choses  se  passent  à très  peu 
près  de  la  môme  manière  que  si  les  couches  d’égale  densité  dont  se 
compose  l’atmosphère  étaient  séparées  les  unes  des  autres  par  des 
plans  parallèles  à l’horizon  du  lieu  ; et  la  réfraction  éprouvée  par  le 
rayon  lumineux  est  sensiblement  la  môme  que  si  ce  rayon  passait 
directement  du  vide  dans  la  couche  atmosphérique  où  se  trouve 
l’observateur,  cette  couche  étant  limitée  à sa  partie  supérieure,  par 
un  plan  horizontal.  On  peut  donc  se  placer  dans  celle  dernière 
hypothèse,  pour  déterminer  la  réfraction  qu’éprouvent  les  rayons 
lumineux  qui  viennent  des  astres,  et  l’on  n’aura  besoin  pour  cela 
que  de  connaître  l’état  de  l'air  dans  le  lieu  de  l'observation  , état 
qui  sera  fourni  par  les  indications  du  baromètre  et  du  thermomètre. 

10 
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Une  discussion  complète  de  la  question,  faite  par  M.  Biol,  a prouvé 
que  l'erreur  que  l’on  commet,  en  déterminant  la  réfraction  d’après 
cette  hypothèse , est  tout  à fait  inappréciable,  tant  que  la  distance 
zénithale  de  l’astre  d'où  vient  le  rayon  lumineux  ne  dépasse  pas 
75  degrés,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose,  tant  que  sa  hauteur  au- 
dessus  de  l’horizon  est  supérieure  à 15  degrés.  La  fig.  109,  où 

l'épaisseur  de  l'at- 
z\  . mosphère  a été  fi- 

gurée dansdes  pro- 
portions exactes, 
eu  égard  à la  cour- 
bure qu’on  lui  a 
donnée,  fait  voir 
que,  même  pour  la 
distance  zénithale 
extrême  de  75  de- 

Kig.  109.  i . grés,  les  directions 

des  couches  atmo- 
sphériques, aux  points  où  elles  sont  traversées  par  le  rayon  lumi- 
neux AB,  peuvent  être  regardées  comme  étant  les  mêmes  que  celle 
du  plan  horizontal  du  point  A. 

Lorsque  la  distance  zénithale  d on  astre  est  de  plus  de  75  degrés, 
la  réfraction  des  rayons  lumineux  qui  en  viennent  n’est  plus  indé- 
pendante de  la  constitution  des  diverses  couches  atmosphériques 
qu’ils  traversent;  on  ne  peut  donc  la  déterminer  qu’en  partant 
d'une  certaine  hypothèse  sur  cette  constitution,  hypothèse  que  l'on 
cherche  à rapprocher  autant  que  possible  de  la  réalité.  Mais  les 
changements  qui  arrivent  constamment  dans  les  couches  atmosphé- 
riques, aussi  bien  dans  les  régions  élevées  de  l'atmosphère  que 
dans  celles  qui  avoisinent  la  terre , font  que  les  résultats  ainsi  ob- 
tenus sont  tantôt  trop  grands,  tantôt  trop  petits,  sans  que  l'on  sache 
au  juste  de  combien  on  devrait  les  modifier  pour  qu’ils  aient  à uh 
moment  donné  une  exactitude  suffisante.  Cette  incertitude  sur  la 
grandeur  de  la  réfraction  éprouvée  par  un  rayon  lumineux  qui  fait 
un  angle  de  moins  de  15  degrés  avec  l'horizon,  oblige  les  astro- 
nomes à n’observer  les  astres  que  lorsque  leur  hauteur  au-dessus 
de  l’horizon  est  supérieure  à cet  angle,  puisque  ce  n’est  que  dans 
ce  cas  qu’ils  peuvent  connaître  exactement  la  quantité  dont  la  dis- 
tance zénithale  de  chaque  astre  est  diminuée  par  l’effet  de  la  ré- 
fraction , et  déduire  par  conséquent  sa  position  réelle  de  sa  position 
apparente. 

Le  tableau  suivant  est  un  extrait  de  la  table  des  réfractions  que 
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le  Bureau  des  longitudes  publie  tous  les  ans  dans  l’ouvrage  intitulé 
Connaissance  des  temps,  et  qui  a été  calculée  conformément  à ce 
que  nous  venons  de  dire.  Il  fait  connaître  la  valeur  de  la  réfraction 
pour  les  distances  zénithales  de  5 en  5 degrés,  depuis  0°  jusqu’à  90°, 
en  supposant  que  la  hauteur  de  la  colonne  barométrique  soit  de 
0,n,76,  et  que  la  température  soit  de  1 0°  centigrades.  On  y a mis 
en  outre  les  réfractions  correspondantes  aux  angles  de  87°  et  89°, 
pour  faire  voir  de  quelle  manière  se  fait  l’accroissement  rapide  de 
la  réfraction  dans  le  voisinage  de  l'horizon. 


DISTANCE 

ZÉNITHALE 

apptrrnU. 

RÉFRACTION. 

DISTANCE 

ZÉNITHALE 

apparente. 

RÉFRACTION. 

DISTANCE 

ZÉNITHALE 

apparente. 

RÉFRACTION. 

0» 

0",0 

35- 

40", 8 

70* 

2'  38", 8 

5* 

5",1 

40* 

48",» 

75* 

3' 34", 3 

10- 

10",  3 

45* 

58", 2 

80* 

5'  19", 8 

15* 

1 5", G 

50- 

r 09", 3 

85* 

9' 54", 3 

20* 

21", 2 

55* 

1' 23", 1 

87* 

1 4'  28", 1 

25* 

27",  2 

G0* 

1' 40'', G 

80* 

24'  21  " 2 

30* 

33", 0 

65* 

2'  04",3 

90* 

33' 40", 3 

On  comprendra  sans  peine,  à l’inspection  de  ce  tableau,  que  si 
l'on  a trouvé  que  la  distance  zénithale  d’un  astre  est  do  65  degrés, 
par  exemple,  on  devra  l’augmenter  de 2'  4", 3 pour  avoir  la  distance 
zénithale  vraie  de  l’astre,  c’est-à-dire  celle  que  l’on  aurait  obtenue 
si  l’atmosphère  n'avait  pas  dévié  les  rayons  lumineux  ; ce  qui  don- 
nera 65° 2*4", 3 pour  cette  distance  zénithale  vraie. 

A la  suite  de  la  table  des  réfractions , la  Connaissance  des  temps 
donne  le  moyen  de  modifier  les  résultats  quelle  fournit,  en  raison 
des  différences  qui  peuvent  exister  entre  la  pression  atmosphérique 
et  la  température  observées  au  moment  de  la  mesure  d’une  distance 
zénithale,  et  celles  qui  ont  été  admises  pour  faire  le  calcul  de  la 
table. 


MOUVEMENT  DIURNE  DU  CIRL. 

§ 59.  Lorsqu'on  regarde  le  ciel,  par  une  belle  nuit  sans  nuages, 
on  aperçoit  un  nombre  considérable  de  points  lumineux  , plus  ou 
moins  brillants,  que  l’on  désigne  en  général  sous  le  nom  d'étoiles. 
Au  premier  abord,  ces  points  brillants  paraissent  immobiles;  mais 
il  suffit  de  les  observer  attentivement  pendant  quelque  temps,  pour 
s'apercevoir  qu'ils  sont,  au  contraire,  animés  d’un  mouvement  très 


Digitized  by  Google 


MOUVEMENT  DIURNE  DU  CIEL. 


112 

sensible.  Supposons,  par  exemple,  qu’on  se  soit  placé  de  manière 
à voir  une  étoile  particulière  dans  la  direction  de  l’extrémité  supé- 
rieure d un  arbre  ou  d un  clocher;  si  l'on  attend  , sans  changer  de 
place,  qu’il  se  soit  écoulé  une  demi-heure,  ou  une  heure  , on  voit 
qu’au  bout  de  ce  temps  l’étoile  n’est  plus  dans  la  direction  où  on 
l’avait  vue  d'abord  : elle  s’en  est  éloignée  d’une  quantité  très  appré- 
ciable, et  d’autant  plus  grande  que  l'observation  a duré  plus  long- 
temps. 

Cette  observation  très  simple  peut  être  faite  sur  les  diverses 
étoiles  que  l’on  aperçoit,  et  l’on  reconnaît  ainsi  qu’elles  sont  toutes 
animées  d’un  mouvement  plus  ou  moins  rapide.  Cependant  il  y en 
a quelques-unes  dont  le  déplacement  est  tellement  faible,  qu’on  ne 
pourrait  pas  l’apercevoir  par  le  moyen  grossier  qui  vient  d’être 
indiqué;  et  ce  n’est  qu’en  ajant  recours  à des  moyens  plus  précis, 
dont  nous  parlerons  bientôt,  qu’on  peut  en  reconnaître  l’existenco 
d’une  manière  incontestable. 

En  observant  les  étoiles  pendant  plusieurs  heures  de  suite , on 
les  voit  se  déplacer  d'un  mouvement  progressif,  et  occuper  ainsi 
successivement  des  positions  très  différentes  par  rapport  à l’horizon. 
Supposons,  par  exemple  , qu’on  se  tourne  du  côté  du  midi,  c'est- 
à-dire  du  côté  où  l’on  voit  le  soleil  au  milieu  de  la  journée.  Los 
étoiles  qu’on  aperçoit  dans  celle  direction  se  meuvent  vers  la  droite, 
en  s’approchant  de  plus  en  plus  de  lhorizon;  bientôt  elles  l’attei- 
gnent, et  disparaissent.  En  même  temps  on  voit,  à gauche,  d’autres 
étoiles  qui  semblent  sortir  de  l horizon,  puis  s'élèvent  de  plus  en 
plus  en  se  rapprochant  de  la  direction  du  midi,  pour  se  comporter 
ensuite,  au  delà  de  cette  direction,  de  la  même  manière  que  les  pré- 
cédentes. En  un  mot,  en  suivant  attentivement  les  mouvements  des 
diverses  étoiles  que  l'on  aperçoit  dans  cette  région  du  ciel,  on  recon- 
naît qu'elles  se  meuvent  ù peu  près  comme  le  soleil  : elles  se  lèvent 
comme  lui  vers  l’orient , et  se  couchent  comme  lui  vers  l'occident. 

Si,  au  lieu  de  se  tourner  vers  le  midi , on  regarde  vers  le  nord  , 
c’est-à-dire  du  côté  opposé  au  premier,  on  y verra  encore  les  étoiles 
en  mouvement  : mais  les  circonstances  de  leurs  mouvements  se- 
ront très  différentes.  La  plupart  d'entre  elles  ne  s’abaissent  jamais 
au-dessous  de  l'horizon  ; elles  s on  approchent  plus  ou  moins  sans 
l’atteindre;  puis  elles  s'en  éloignent  jusqu’à  une  certaine  distance, 
pour  s’en  rapprocher  de  nouveau,  et  ainsi  de  suite.  En  même  temps 
elles  se  meuvent  dans  le  sens  de  l'horizon,  tantôt  de  droite  à gau- 
che, lorsqu'elles  en  sont  le  plus  éloignées,  tantôt  de  gauche  à droite, 
lorsqu’au  contraire  elles  en  sont  le  plus  rapprochées. 

$ 60.  Pendant  que  les  étoiles  se  déplacent  ainsi,  on  les  voit  con- 


Digitized  by  Googli 


IRRADIATION.  113 

server  entre  elles  les  mêmes  positions  relatives  ; les  figures  que 
l'on  peut  imaginer  en  les  reliant  deux  à deux  par  des  lignes  droites 
conservent  toujours  les  mêmes  formes.  11  semblerait  que  les  étoiles 
sont  attachées  à la  voûte  du  ciel,  et  que  c’est  un  mouvement  de 
cette  voûte  qui  les  entraîne  toutes  ensemble,  sans  que  leurs  distances 
mutuelles  varient  en  aucune  manière.  Il  n’y  a qu’un  très  petit 
nombre  d’astres  qui  fassent  exception  à cette  règle,  et  qui,  tout  en 
se  déplaçant  à peu  près  comme  les  étoiles  qui  les  avoisinent,  mar- 
chent un  peu  plus  vite  ou  un  peu  plus  lentement  qu'elles;  en  sorte 
qu'ils  se  rapprochent  de  quelques-unes  d’entre  elles,  les  dépassent, 
pour  s’approcher  d’étoiles  situées  un  peu  plus  loin,  et  se  compor- 
tent ainsi  de  la  même  manière  que  s’ils  marchaient  sur  la  voûte 
céleste,  à travers  les  étoiles  que  nous  imaginions,  il  n’y  a qu’un 
instant,  y être  attachées.  ' 

De  là  naît  une  division  des  astres  en  deux  grandes  classes  : la 
première  comprend  toute  cette  multitude  de  points  brillants,  qui 
conservent  les  mêmes  positions  les  uns  par  rapport  aux  autres,  et 
auxquels  on  donne  le  nom  d 'étoiles  fixes , ou  simplement  étoiles; 
la  seconde  renferme  les  astres  qui  occupent  successivement  diffé- 
rentes positions  au  milieu  des  étoiles  fixes,  et  auxquels  les  anciens 
ont  attribué  le  nom  de  planètes,  c’est-à-dire  astres  errants.  Le 
soleil  et  la  lune  doivent  être  rangés  parmi  les  astres  errants  : aussi 
les  anciens  les  comptaient-ils  dans  les  planètes.  Mais  actuellement 
le  mot  planète  n’a  plus  qu’une  signification  restreinte,  et  ne  désigne 
plus  qu’une  partie  des  astres  de  la  seconde  classe,  qui  comprend 
en  outre  le  soleil,  les  satellites  des  planètes  et  les  comètes. 

Parmi  les  astres  de  la  seconde  classe,  il  n’y  a que  quelques-unes 
des  planètes  proprement  dites  que  l’on  puisse  confondre,  au  pre- 
mier abord , avec  les  étoiles.  L’observation  attentive  d’un  astre, 
pendant  un  temps  suffisamment  long,  peut  bien  toujours  faire  re- 
connaître si  c’est  une  étoile  ou  une  planète,  puisqu’il  suffit  de 
voir  si  cet  astre  conserve  ou  ne  conserve  pas  la  même  position 
par  rapport  aux  étoiles  qui  l’environnent.  Mais  on  conçoit  qu’il  est 
important  d’avoir  à sa  disposition  des  moyens  plus  prompts  que 
celui-là,  à l’aide  desquels  on  puisse  dire  presque  immédiatement  si 
l’astre  que  l’on  considère  appartient  à la  première  ou  à la  seconde 
classe.  On  a recours  pour  cela  aux  caractères  physiques  de  l’astre, 
caractères  qui  permettent  habituellement  de  faire  facilement  cette 
distinction,  ainsi  que  nous  allons  le  voir. 

§61.  irradiation.  — Une  planète  qui  présente,  à la  simple  vue, 
à peu  près  le  même  éclat  qu’une  étoile,  se  montre  sous  un  tout  autre 
aspect  que  l’étoile,  lorsqu'on  les  regarde  l'une  et  l'autre  au  moyen 
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d’une  lunette.  La  planète  paraît  ordinairement  sous  la  forme  d'un 
petit  disque  arrondi,  quelquefois  sous  la  forme  d’une  portion  seu- 
lement d’un  pareil  disque.  Si  l’on  augmente  le  grossissement  de  la 
lunette,  en  lui  adaptant  un  autre  oculaire  {§  25),  les  dimensions  du 
disque  augmentent  en  conséquence.  Le  même  genre  d’observation 
étant  appliqué  à l’étoile,  le  résultat  obtenu  est  tout  différent  : 
l’étoile  ne  paraît  jamais  avoir  des  dimensions  appréciables.  De  plus, 
la  largeur  qu’elle  semblait  avoir,  à la  simple  vue,  disparaît  de  plus 
en  plus,  à mesure  qu’on  emploie  un  plus  fort  grossissement  pour 
l’observer  ; les  plus  fortes  lunettes  ne  la  font  jamais  voir  que  comme 
un  point  brillant. 

Cette  différence  d’action  des  lunetles  sur  une  étoile  et  sur  une 
planète,  tient  à ce  que  la  planète  est  beaucoup  moins  éloignée  de 
nous  que  l’étoile.  Les  lunettes  nous  font  voir  la  planète  avec  des 
dimensions  de  plus  en  plus  grandes,  à mesure  que  le  grossissement 
est  plus  fort,  ce  qui  est  tout  naturel.  Tandis  que  l’étoile  est  telle- 
ment éloignée  de  nous,  que  le  grossissement  des  lunettes  qu’on  em- 
ploie ne  peut  pas  rendre  ses  dimensions  sensibles.  Un  grossisse- 
ment de  \ 000  produit,  sous  le  rapport  de  la  grandeur  apparente 
de  l’étoile,  le  même  effet  que  si  nous  la  regardions  à l’œil  nu  en 
nous  plaçant  à une  distance  mille  fois  plus  petite  que  celle  qui 
existe  entre  elle  et  nous  : or  cette  distance,  mille  fois  plus  petite, 
serait  encore  tellement  grande,  par  rapport  aux  dimensions  réelles 
de  l’étoile,  qu’elle  nous  paraîtrait  toujours  comme  un  point. 

Mais  alors  on  va  se  demander  comment  il  se  fait  qu’à  l’œil  nu  les 
planètes  ne  paraissent  pas  plus  grosses  que  les  étoiles  ; d’où  vient 
qu’elles  semblent,  au  contraire,  avoir  les  mêmes  dimensions,  tandis 
que  vues  à travers  une  même  lunette,  elles  prennent  des  dimen- 
sions apparentes  si  différentes.  Cela  tient  à un  phénomène  optique 
auquel  on  donne  le  nom  d'irradiation. 

Deux  objets  ayant  exactement  les  mêmes  dimensions,  et  étant 
placés  à une  même  distance  de  l’œil , ne  semblent  pas  égaux , si 
l'éclat  de  leurs  surfaces  n’est  pas  le  même  ; celui  des  deux  dont  la 
surface  envoie  le  plus  de  lumière  à l’œil , paraît  plus  grand  que 
l’autre.  C’est  ce  qu’on  peut  vérifier  très  facilement  à l'aide  de  la 
fig.  4 4 0,  sur  laquelle  on  voit  un  cercle  blanc  et  un  cercle  noir  qui 
ont  exactement  le  même  rayon  ; si  l’on  examine  ces  deux  cercles 
en  même  temps,  le  cercle  blanc  parait  notablement  plus  grand  que 
le  cercle  noir.  C’est  cette  illusion  qui  constitue  l’irradiation. 

On  comprend,  d’après  cela,  comment  il  se  fait  qu’une  étoile  pa- 
raisse aussi  grosse  qu'une  planète,  tandis  que,  en  raison  de  son 
énorme  éloignement,  elle  devrait  avoir  des  dimensions  apparentes 
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beaucoup  plus  petites  : la  grande  quantité  de  lumière  que  1 étoile 
nous  envoie  occasionne  une  irradiation  considérable , qui  nous  la 


Fig.  110. 


fait  voir  sous  des  dimensions  bien  plus  grandes  que  celles  qu  elle  a 
réellement.  La  planète,  au  contraire,  dont,  l’éclat  intrinsèque  est 
incomparablement  plus  faible,  ne  paraît  pas  notablement  agrandie 
par  l’effet  de  l’irradiation.  Les  lunettes  jouissent  de  la  propriété  de 
jliminuer  l’effet  de  l'irradiation,  et  çela  d’autant  plus  que  leur  gros- 
sissement est  plus  fort;  c’est  ce  qui  fait  que,  tandis  quelles  font 
voir  la  planète  déplus  en  plus  grosse,  elles  montrent,  au  contraire, 
l’étoile  avec  des  dimensions  de  plus  en  plus  faibles;  à mesure  que 
le  grossissement  de  la  lunette  augmente , l'étoile  et  la  planète  ap- 
prochent de  plus  en  plus  de  prendre  les  dimensions  relatives  sous 
lesquelles  nous  les  verrions  s'il  n'y  avait  pas  d'irradiation. 

§ 62.  Scintillation.  — Un  autre  caractère,  qui  permet  souvent 
de  distinguer  une  planète  d'une  étoile,  à la  simple  vue,  repose 
sur  le  phénomène  de  la  scintillation.  Habituellement  la  lumière  d’uue 
étoile  ne  paraît  pas  tranquille:  cette  lumière  semble  s’éteindre,  pirs 
se  ranimer  tout  à coup;  elle  jqtte  des  éclats  diversement  colorés, 
tantôt  verts,  tantôt  rouges.  C'est  cette  agitation  continuelle  de  la 
lumière  d’une  étoile  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  scintillation. 
Or  si  l’on  examine  les  diverses  planètes  que  l’on  peut  voir  à l’œil 
nu,  on  reconnaît  qu  elles  scintillent  généralement  beaucoup  moins 
que  les  étoiles,  et  que  même  quelques-unes  présentent  à peine  des 
traces  sensibles  de  scintillation;  la  lumière  des  planètes  paraît 
beaucoup  plus  tranquille  que  celle  des  étoiles.  L’ingénieuse  expli- 
cation que  M.  Arago  a donnée  du  phénomène  de  la  scintillation  va 
nous  permettre  de  comprendre  à quoi  tient  cette  différence  entre 
les  étoiles  et  les  planètes. 
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On  sait  de  quelle  manière  les  phénomènes  lumineux  sont  expli- 
qués par  les  ondulations  d un  fluide  extrêmement  raro,  et  répandu 
partout,  auquel  on  donne  le  nom  d’éther.  Une  source  de  lumière, 
quelle  qu  elle  soit,  détermine  un  mouvement  oscillatoire  des  molé- 
cules de  l'éther  ; ce  mouvement  se  propage  tout  autour  de  la  source, 
en  formant  des  espèces  d’ondes  sphériques  concentriques,  absolu- 
ment de  la  même  manière  qu’une  pierre,  lancée  sur  la  surface  d’une 
eau  tranquille,  y produit  ces  ondes  circulaires  que  l’on  voit  se  suc- 
céder et  s'agrandir  progressivement,  jusqu'à  ce  qu  elles  aient  atteint 
les  bords  de  la  masse  d'eau . Soit  A,  fig.  \ H , une  source  de  lumière 

homogène,  de  lu- 
mièrc  rouge,  par 

'J1  exemplo , et  AB 

une  direction  quel- 
conque suivant  la- 
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quelle nous  allons  examiner  les  circonstances  de  la  propagation 
du  mouvement  vibratoire  occasionné  par  cette  source  de  lumière. 
Une  molécule  m d'éther,  prise  sur  la  ligne  AB,  effectue  ses  oscil- 
lations suivant  une  ligne  m'm"  perpendiculaireà  AB  Lorsque  celte 
molécule  a commencé  à osciller,  elle  agit  sur  la  molécule  suivante 
qui  oscille  à son  tour;  celle-ci  agit  sur  une  troisième  molécule,  et’ 
ainsi  de  suite,  de  telle  sorte  que  le  mouvement  oscillatoire  se  pro- 
page do  proche  en  proche  sur  la  ligne  AB,  jusqu'à  une  distance 
indéfinie  du  point  A.  C'est  ce  mouvement  des  diverses  molécules 
d’éther  rangées  le  long  d une  ligne  telle  que  AB,  qui  constitue  un 
rayon  lumineux. 

La  propagation  du  mouvement  vibratoire,  le  long  d’un  semblable 
rayon,  s'effectue  avec  une  très  grande  rapidité  ; la  vitesse  de  cette 
propagation  de  la  lumière  est,  en  effet,  d'environ  77000  lieues  de 
4 kilomètres  par  seconde.  Soit  mn  l étendue  dans  laquelle  le  mou- 
vement se  propage  sur  la  ligne  AB,  pendant  que  la  molécule  »i 
effecluo  une  oscillation  complète  de  part  et  d'autre  de  sa  position 
d'équilibre.  La  molécule  n commencera  sa  première  oscillation  à 
l'instant  même  où  la  molécule  m finira  la  sienne  et  en  recommen- 
cera une  seconde  : ces  deux  molécules  oscilleront  donc  en  même 
temps  et  de  la  môme  manière.  Lorsque  la  première  sera  en  m\  la 
seconde  sera  en  n';  elles  reviendront  en  même  temps  à leurs  posi- 
tions primitives  ro,  n;  lorsque  la  première  sera  en  m",  la  seconde 
sera  en  n".  En  un  mot,  ces  deux  molécules  se  trouveront  à chaque 
instant  dans  des  positions  correspondantes,  sur  les  chemins  qu  elles 
parcourent  respectivement,  et  elles  y seront  animées  de  vitesses 
égales  et  parallèles.  Si  nous  prenons  une  autre  molécule  d’éther 
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située  en  p,  au  milieu  de  la  distance  mn,  le  mouvement  se  pro- 
pagera de  la  molécule  m à la  molécule  p.  pendant  que  la  première 
effectuera  la  moitié  de  son  oscillation  complète.  La  molécule  m 
sera  allée  en  m',  puis  sera  revenue  en  ni,  à l’instant  où  la  molé- 
cule p se  mettra  en  mouvement;  la  première  sera  en  ni",  quand  la 
seconde  sera  en  p';  elles  reviendront  en  même  temps  en  ni  et  p; 
la  première  se  retrouvera  de  nouveau  en  m',  quand  la  seconde  sera 
en  p",  et  ainsi  de  suite.  Ces  deux  molécules  m,  p,  seront  à chaque 
instant  animées  de  vitesses  égales  et  de  sens  contraires.  La  dis- 
tance mn  de  deux  molécules  successives  dont  les  mouvements 
concordent  complètement,  se  nomme  longueur  d'ondulation. 

C’est  la  durée  d’une  oscillation  complète  des  molécules  d’éther 
qui  détermine  la  couleur  de  la  lumière;  cette  durée  varie  suivant  que 
la  lumière  est  rouge,  verte,  bleue,  etc.  La  vitesse  de  propagation 
est  au  contraire  la  même  pour  les  diverses  lumières  11  en  résulte 
que  la  longueur  d ondulation  varie  d’une  couleur  à une  autre,  puis- 
que c’est  le  chemin  parcouru  par  la  lumière  en  vertu  de  cette  vitesse 
constante  de  propagation,  pendant  la  durée  d une  oscillation  com- 
plète d une  molécule  d’éther,  durée  qui  n’est  pas  la  même  pour  les 
diverses  couleurs.  On  sait  que  la  lumière  blanche  est  formée  par 
la  réunion  d’une  infinité  de  couleurs,  parmi  lesquelles  on  distingue 
sept  couleurs  principales,  savoir  : violet,  indigo,  bleu,  vert,  jaune, 
orangé,  rouge.  On  a trouvé  que,  pour  le  violet,  la  longueur  d’on- 
dulation est  de  0““,  000423;  pour  le  vert,  de  0n'm,000  51 2 ; et 
pour  le  rouge,  de  0“,m,000  620.  On  peut  juger  par  là  de  la  rapidité 
extraordinaire  avec  laquelle  s’effectuent  les  oscillations  des  molé- 
cules d’éther,  puisque  la  lumière  qui  parcourt  77  000  lieues  en 
une  seconde  de  temps,  ne  parcourt  qu’environ  la  moitié  d’un  mil- 
lième de  millimètre  pendant  la  durée  d’une  de  ces  oscillations. 

Ces  notions  étant  rappelées,  imaginons  que  deux  rayons  de  lu- 
mière homogène,  partis  d’un  même  point  lumineux,  cheminent  à 
côté  l’un  de  l’autre.  Si  I on  vient  à recevoir  ces  deux  rayons  sur 
une  lentille  convergente,  ils  la  traverseront,  et  iront  ensuite  con- 
courir en  un  même  point.  La  molécule  d’éther  située  à ce  point  de 
concours  sera  en  conséquence  animée  à la  fois  de  deux  mouvements 
oscillatoires,  qui  se  combineront  entre  eux  de  manière  à produire 
son  mouvement  définitif.  Si  les  deux  rayons,  depuis  leur  départ 
de  leur  source  commune,  jusqu'à  leur  arrivée  à ce  point  de  con- 
cours, se  sont  trouvés  identiquement  dans  les  mêmes  conditions, 
les  deux  mouvements  que  la  molécule  d'éther  dont  il  s’agit  pren- 
dra en  vertu  de  ces  deux  rayons,  seront  exactement  les  mêmes;  les 
vitesses,  dans  ces  deux  mouvements,  devront  être  à chaque  instant 
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égales  et  de  même  sens  : il  est  clair  qu’il  en  résultera  pour  la  mo- 
lécule d'éther  un  mouvement  unique  de  même  nature  que  chacun 
de  ces  mouvements  partiels,  mais  d une  intensité  double.  Si,  au 
contraire,  par  une  cause  quelconque,  l’un  des  deux  rayons  a éprouvé 
un  retard,  les  choses  pourront  se  passer  tout  autrement.  Supposons, 
par  exemple,  que  ce  retard  soit  précisément  d une  demi-longueur 
d’ondulation,  la  molécule  d’éther  située  au  point  de  concours  des 
deux  rayons  ne  prendra  plus  deux  mouvements  concordants,  en 
vertu  du  passage  de  ces  rayons  par  le  point  où  elle  se  trouve  : elle 
sera,  au  contraire,  à chaque  instant,  animée  de  deux  vitesses  par- 
tielles égales  et  opposées  l’une  à l’autre;  et,  par  suite,  elle  restera 
immobile.  Cette  circonstance  amènera  donc  une  destruction  de 
lumière  au  point  de  concours  des  deux  rayons  : il  s’y  produira  une 
interférence.  Il  est  aisé  de  reconnaître  qu’il  y aura  ainsi  interfé- 
rence, toutes  les  fois  que  l’un  des  deux  rayons  lumineux  aura 
éprouvé  sur  l’autre  un  retard  égal  à une  fois,  trois  fois,  cinq  fois, 
et  en  général  un  nombre  impair  de  fois  une  demi-longueur  d’on- 
dulation ; tandis  que,  toutes  les  fois  que  le  retard  de  l’un  des  deux 
rayons  sur  l’autre  sera  d’une,  deux,  trois,...  longueurs  d’ondulation, 
les  choses  se  passeront  absolument  de  la  même  manière  que  s’il 
n’y  avait  eu  aucun  retard. 

Considérons  maintenant  une  étoile,  que  nous  pouvons  regarder 
comme  un  simple  point  lumineux,  ainsi  que  cela  résulte  de  ce  que 
nous  avons  dit  précédemment  (§61).  Deux  rayons  lumineux  homo- 
gènes, partis  en  même  temps  de  cette  étoile,  arrivent  à l’œil  d'un 
observateur,  après  avoir  traversé  l’atmosphère.  Les  changements 
continuels  qui  se  produisent  dans  la  température,  la  pression,  le 
degré  d’humidité  de  l’air  atmosphérique,  font  que  ces  deux  rayons, 
quelque  rapprochés  qu’ils  soient  l’un  de  l’autre,  ne  traversent  pas 
des  masses  d’air  absolument  identiques.  Or,  on  sait  qu’un  rayon 
lumineux  est  toujours  retardé  par  son  passage  à travers  un  milieu 
quelconque,  et  qu’il  l’est  d’autant  plus  que  ce  milieu  est  plus  réfrin- 
gent. Il  résulte  de  là  que  les  deux  rayons  venus  de  l’étoile  sont 
retardés  chacun  d’une  certaine  quantité,  par  leur  passage  à travers 
l’atmosphère,  et  que  le  retard  de  l’un  est  généralement  différent 
du  retard  de  l’autre.  Si  l’excès  du  retard  de  l’un  des  rayons  sur  le 
retard  de  l'autre  est  d’un  nombre  impair  de  demi-longueurs  d'on- 
dulation, ces  deux  rayons,  rendus  convergents  après  qu'ils  ont 
pénétré  dans  l’œil,  y produisent  une  interférence. 

Prenons  maintenant  tout  le  faisceau  de  rayons  homogènes, 
de  rayons  rouges,  par  exemple,  que  l’étoile  envoie  à l’intérieur  de 
l’œil.  Les  divers  rayons  qui  le  composent  éprouvent  des  retards 
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inégaux  de  la  part  des  couches  atmosphériques  qu’ils  traversent  ; 
on  conçoit  donc  qu'une  portion  de  ces  rayons  puisse  détruire 
les 'autres  par  interférence,  après  qu'ils  se  sont  introduits  dans 
l'œil  ; mais  cette  destruction  pourra  n’étre  que  partielle,  et  d'ail- 
leurs elle  sera  plus  ou  moins  grande  d’un  instant  à un  autre , 
en  raison  des  changements  qui  arrivent  constamment  dans  les 
masses  d'air  que  ces  rayons  rencontrent  sur  leur  chemin.  La 
sensation  produite  par  ce  faisceau  de  rayons  rouges  émanés  de 
l’étoile  sera  donc  très  variable,  tantôt  faible,  tantôt  forte,  et  ces 
variations  se  produiront  souvent  avec  une  grande  rapidité.  Si 
l'étoile  n’émettait  que  des  rayons  rouges,  elle  semblerait  s'éteindre, 
puis  se  ranimer  ; elle  présenterait  un  éclat  variable  d’un  instant  à 
un  autre. 

Mais  une  étoile  n’émet  pas  que  des  rayons  rouges  ; généralement 
sa  lumière  est  blanche,  c'est-à-dire  qu’elle  se  compose  des  diverses 
lumières  simples  dont  nous  avons  parlé  précédemment.  Or,  il  est 
clair  que  ce  que  nous  avons  dit  pour  les  rayons  rouges,  nous  pou- 
vons le  répéter  pour  les  rayons  bleus,  pour  les  rayons  verts,  etc.  En 
sorte  que,  par  suite  des  interférences  de  ces  diverses  espèces  de 
rayons,  l’étoile  présentera  un  éclat  très  variable  d’un  instant  à un 
autre  Observons  de  plus  que,  les  longueurs  d'ondulation  n’étant 
pas  les  mêmes  pour  les  diverses  codleurs,  le  retard  d’un  rayon  sur 
un  autre  ne  devra  pas  être  le  même  pour  qu’il  y ait  interférence, 
suivant  que  ces  rayons  seront  rouges,  ou  verts,  ou  violets  : on  con- 
çoit donc  que  l'interférence  de  deux  rayons  rouges  ne  peut  pas  se 
produire  en  même  temps  que  celle  des  deux  rayons  verts,  ou  bleus, 
ou  violets,  qui  suivent  exactement  la  même  route  que  les  premiers. 
Ainsi,  dans  l’ensemble  des  rayons  lumineux  que  l’étoile  envoie  à un 
instant  détermihé  à l’intérieur  de  l’œil,  il  doit  se  produire  des  inter- 
férences entre  les  rayons  des  diverses  couleurs  ; mais  ces  interfé- 
rences peuvent  être  plus  nombreuses  pour  certaines  couleurs  que 
pour  d’autres  : les  rayons  rouges,  par  exemple,  peuveht  se  détruire 
presque  complètement,  tandis  que  les  rayohs  verts  he  se  détruisent 
qü'en  petite  quahtité.  Il  en  résulte  que  les  diverses  couleurs  qui 
composeht  la  lumière  blanche  vehue  de  l'étoile  éprouvent  des  dimi- 
nutions inégales  d'intensité,  et  que,  par  suite,  elles  ne  se  trouveht 
plus  dans  les  proportions  convenables  pour  former  de  la  lumière 
blanche  par  leur  réunion  ; l’étoile  doit  donc  sembler  colorée.  Cette 
coloration  de  l'étoile  doit  d'ailleurs  varier  d’un  instaht  à un  autre, 
suivant  que  telle  ou  telle  couleur  devient  prédominante,  par  suite 
des  variations  continuelles  du  milieu  que  traversent  les  rayons  en- 
voyés par  l’étoile  à l’intérieur  de  l’œil.  La  scintillation  des  étoiles 
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se  trouve  par  là  complètement  expliquée;  voyons  maintenant  ce  qui 
doit  arriver  dans  le  cas  d'une  planète. 

Une  étoile  peut  être  assimilée  à un  point  lumineux,  puisque  les 
plus  fortes  lunettes  la  font  toujours  voir  sans  dimensions  apprécia- 
bles , mais  il  n’en  est  pas  de  même  d’une  planète,  dont  les  dimen- 
sions sont  rendues  très  sensibles  par  l'emploi  dos  lunettes.  Les 
rayons  lumineux  qu'une  planète  nous  envoie  sont  donc  dans  les 
mêmes  conditions  que  s'ils  venaient  d’une  agglomération  de  points 
lumineux  très  rapprochés  les  uns  des  autres,  mais  pas  assez  pour 
se  confondre  en  un  seul.  Chacun  de  ces  points  lumineux,  pris  isolé- 
ment, doit  se  comporter  comme  une  étoile;  les  rayons  qu’il  envoie 
dans  l’œil  doivent  éprouver  des  interférences  variables  d'un  instant 
à un  autre  ; en  un  mot,  s'il  était  seul,  on  le  verrait  scintiller.  Les 
divers  {joints  lumineux,  que  nous  supposons  placés  à côté  les  uns  des 
autres,  scintillent  tous  ensemble  ; mais  leurs  scintillations  sont  gé- 
néralement discordantes.  Tandis  que  l'un  d eux  jette  un  vif  éclat, 
un  autre  semble  s'éteindre;  lorsque  le  premier  se  colore  en  rouge, 
le  second  prend  une  teinte  verte  ou  bleue.  Ce  n'est  qu’accidentelle- 
ment  que  les  scintillations  de  ces  divers  points  concordent,'  et  alors 
l'agglomération  de  ces  points  scintille  elle-même;  mais,  le  plus  ha- 
bituellement les  scintillations  partielles  se  contrarient  plus  ou  moins, 
et  il  en  résulte,  pour  l'ensemble  des  points,  une  scintillation  très 
faible,  sinon  tout  à fait  nullo.  On  comprend,  par  là,  comment  il  se 
fait  que  le  phénomène  de  la  scintillation  est  beaucoup  moins  pro- 
noncé pour  les  planètes  que  pour  les  étoiles,  ce  qui  permet  sou- 
vent de  distinguer  les  unes  des  autres  à la  simple  vue. 

On  a remarqué  que  la  scintillation  des  astres  se  produit  surtout 
lorsque,  l'air  ayant  été  sec  pendant  quelque  temps,  de  l'humidité 
vient  à s'y  répandre;  en  sorte  que  ce  phénomène  est,  pour  les  ma- 
rins, un  présage  de  mauvais  temps.  Ce  fait  vient  confirmer  l'expli- 
cation si  ingénieuse  et  si  satisfaisante  que  M.  Arago  a donnée  de 
la  scintillation,  et  que  nous  venons  d'analyser  rapidement.  On  voit 
en  effet  que,  dans  ces  circonstances,  l’air  se  trouve  dans  les  con- 
ditions convenables  pour  agir  inégalement  sur  les  divers  rayons 
qu'un  astre  envoie  à l'intérieur  de  l’œil,  et  pour  déterminer  les  in- 
terférences qui  donnent  lieu  au  phénomène  de  la  scintillation. 

§ 63.  Sphère  céleste  — Les  étoiles  sont  des  corps  disséminés 
dans  l'espace,  et  isolés  les  uns  des  autres,  ainsi  que  nous  le  verrons 
plus  tard.  Leurs  distances  à la  terre  doivent  être  très  différentes. 
Ainsi  deux  étoiles  qui  nous  paraissent  voisines,  peuvent  être  cepen- 
dant très  éloignées  l'une  de  l'autre  : nous  les  croyons  voisines  parce 
que  nous  les  apercevons  à peu  près  dans  la  même  direction,  et  que 
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rien  ne  nous  indique  si  l’une  des  deux  est  plus  près  ou  plus  loin  de 
nous  que  l’autre.  Pour  simplifier  les  choses,  on  ramène  ordinaire- 
ment, par  la  pensée,  toutes  les  étoiles  à une  môme  distance  du  lieu 
de  l’observation,  en  laissant  chacune  d’elles  dans  la  direction  sui- 
vant laquelle  on  l’aperçoit  : 
ainsi , fig.  112,  les  diverses 
étoiles  E,  E',  E",...,  seront 
supposées  être  placées  en  e,  e', 
e",...  sur  les  lignes  Eü,  E'O, 

E"0,...  qui  vont  de  leurs  po- 
sitions réolles  au  lieu  O do 
l’observation  , et  à des  dis- 
tances eO,  e'O,  t/'O, . ..  de  ce 
lieu  égales  entre  eHes.  Par  là, 
ces  astres  se  trouveront  ra- 
menés tous  sur  la  surface 
d’une  même  sphère  ayant  pour 
centre  le  point  O.  Le  rayon 
de  celte  sphère , que  I on 
nomme  la  sphère  céleste , peut 
être  pris  de  telle  grandeur 
qu’on  veut;  on  le  suppose  ordinairement  très  grand. 

D’après  les  apparences  que  présente  le  mouvement  des  étoiles, 
et  conformément  à la  convention  que  nous  venons  de  faire  de  les 
ramener  toutes  à une  même  distance  de  nous,  nous  pourrons  sup- 
poser que  la  sphère  célesto  est  une  sphère  solide,  creuse,  une 
sphère  de  cristal,  par  exemple,  à laquelle  les  étoiles  sont  toutes 
fixées  ; et  que  cette  sphère  est  animée  d'un  mouvement  qui,  en  se 
transmettant  à chacune  d'elles,  lui  fait  parcourir  la  ligne  que  nous 
lui  voyons  décrire  réellement,  (’elte  idée  d’une  sphère  solide  , do 
cristal,  il  laquelle  les  étoiles  sont  attachées,  date  de  la  plus  haute 
antiquité;  les  astronomes  grecs  la  regardaient  même  comme  étant 
l'expression  de  la  réalité.  Mais,  pour  nous,  ce  ne  sera  qu'une  fiction, 
qui  aura  le  double  avantage  de  nous  rappeler  constamment  l’immo- 
bilité dos  étoiles  les  unes  par  rapport,  aux  autres,  et  de  nous  per- 
mettre de  représenter  simplement  leur  mouvement  d’ensemblo. 

§ 64.  Classification  des  étoiles.  — Il  suffit  d'un  coup  d'œil 
jeté  sur  le  ciel  pour  voir  que  les  étoiles  no  sont  pas  toutes  égale- 
ment brillantes.  Tandis  que  quelques-unes  sont  douées  d’un  éclat 
très  vif,  d'autres  sont  tellement  faibles  qu'on  a peine  à les  aperce- 
voir; la  plus  grande  partie  des  étoiles  visibles  à l’œil  nu  sont 
comprises  entre  ces  deux  limites  extrêmes,  et  présentent , pour 
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ainsi  dire,  toutes  les  nuances  d'éclat  que  l’on  peut  concevoir  pour 
passer  insensiblement  de  l’une  à l’autre  de  ces  deux  limites.  Il  y a, 
en  outre,  un  nombre  considérable  d'étoiles  que  l’on  ne  peut  voir 
qu’à  l’aide  des  lunettes  ou  des  télescopes,  et  qui  ont  également  des 
. éclats  très  divers,  depuis  celles  que  les  observateurs,  doués  d'une 
excellente  vue,  peuvent  apercevoir  à l’œil  nu,  jusqu’à  celles  que 
l’on  voit  à peine  à l’aide  des  instruments  les  plus  puissants. 

Pour  faciliter  l'indication  de  l’éclat  d’une  étoile,  on  a classé  tous 
ces  astres  par  ordre  de  grandeur.  Ainsi  on  dit  qu’une  étoile  est  de 

1",  de  2e,  de  3° grandeur,  suivant  qu  elle  est  plus  ou  moins 

brillante.  Le  mot  grandeur , employé  ici,  ne  se  rapporte,  bien  en- 
tendu, en  aucune  manière  aux  dimensions  réelles  de  l’étoile;  mais 
il  correspond  à l’apparence  qui  résulte  pour  nous  de  ces  dimen- 
sions réelles , combinées  avec  la  distance  à laquelle  se  trouve 
l’étoile,  ainsi  qu’avec  son  éclat  intrinsèque.  Ainsi  une  étoile  de 
1"  grandeur  peut  être  beaucoup  plus  petite  qu’une  étoile  de 
6e  grandeur;  il  suffit  qu'elle  soit  notablement  plus  rapprochée  de 
nous,  pour  que  son  éclat  nous  paraisse  plus  grand. 

On  conçoit  sans  peine  tout  ce  qu’il  y a d arbitraire  dans  une  sem- 
blable classification  des  étoiles  par  ordre  de  grandeur;  aussi  n'est-il 
pas  surprenant  que  les  astronomes  ne  soient  pas  complètement 
d’accord  sur  le  nombre  des  étoiles  à placer  dans  chaque  ordre.  Ima- 
ginons qu’on  ait  fait  la  liste  de  toutes  les  étoiles  visibles  des  divers 
points  de  la  terre,  soit  à l’œil  nu,  soit  à l’aide  des  lunettes  et  des 
télescopes,  en  les  rangeant  d’après  leur  éclat,  ei  commençant  par 
la  plus  brillante,  pour  finir  par  la  plus  faible;  il  suffira  de  faire  des 
coupures  dans  cette  liste  générale  pour  former  la  1",  la  2e,  la  3*.... 
grandeur.  Or,  rien  n indique  la  place  où  chaque  coupure  doit  être 
faite  ; telle  étoile,  que  l oti  considère  comme  la  dernière  d’une  classe, 
pourrait  tout  aussi  bien  être  prise  pour  la  première  de  la  classe  sui- 
vante. Nous  allons  donner  quelques  indications,  pour  faire  con- 
naître la  classification,  telle  qu’elle  est  généralement  adoptée. 

On  compte  ordinairement  45  à 20  étoiles  de  4"  grandeur,  50  à 
60  de  2*grandeur,  environ  200  de  3*  grandeur,  et  ainsi  de  suite.  La 
6a  grandeur  comprend  les  étoiles  les  plus  faibles  parmi  celles  qui 
soht  visibles  à l’œil  nu.  On  évalue  à environ  5 000  le  nombre  total 
des  étoiles  des  6 premières  grandeurs , c’ést-à-dire  de  celles  qui 
peuvent  être  vues  sans  le  secours  des  lunettes  et  des  télescopes 
Les  étoiles  plus  faibles,  qu’on  désigne  souvent  sous  le  nom  d’étoiles 
télescopiques,  composent  encore  4 0 grandeurs,  depuis  la  7*  jusqu  a 
la  4 6*,  dans  laquelle  on  range  les  plus  petites  étoiles  que  l’on  ait 
pu  observer  jusqu'à  présent  à l’aide  des  lunettes  et  des  télescopes. 
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Le  nombre  des  étoiles  que  contient  chacun  de  ces  ordres  de  gran- 
deur augmente  très  rapidement  à mesure  que  son  numéro  est  plus 
élevé  ; pour  qu’on  s’en  fasse  une  idée,  il  suffit  de  dire  que  l'on 
range  environ  13  000  étoiles  dans  la  7®  grandeur,  40  000  dans 
la  8®,  et  140  000  dans  la  9®. 

§ 65.  Conatcllationw.  — On  ne  peut  désigner  chaque  étoile  en 
particulier,  qu'autant  qu'on  lui  attribue  un  nom  qui  la  rappelle  sans 
qu’on  puisse  la  confondre  avec  aucune  autre.  Ce  nom  peut  être 
choisi  arbitrairement,  ainsi  qu’on  l'a  fait  pour  un  certain  nombre 
des  étoiles  les  plus  brillantes  : Sirius,  la  Chèvre,  Rigel,  Aldébaran, 
Wéga,  etc.,  sont  autant  de  noms  qui  désignent  des  étoiles  dont  les 
astronomes  connaissent  bien  la  position  dans  le  ciel.  Mais  on  con- 
çoit qu’il  n’est  pas  possible  de  donner  ainsi  un  nom  différent  à cha- 
cune des  étoiles  contenues  dans  les  16  ordres  de  grandeur  dont 
nous  avons  parlé;  et  lors  même  que  l’on  aurait  trouvé  des  noms 
pour  toute  cette  multitude  d'étoiles,  la  mémoire  des  astronomes  ne 
suffirait  pas  pour  les  retenir.  Aussi  a-t-on  eu  recours  à un  autre 
moyen,  qui  date  de  l’antiquité,  et  qui  a été  conservé  jusqu'à  nos 
jours.  Voici  en  quoi  il  consiste. 

On  a imaginé  que  la  surface  entière  de  la  sphère  céleste  soit 
couverte  de  figures  d’hommes,  d’animaux,  et  de  divers  objets.  Ces 
figures,  contiguës  les  unes  aux  autres,  ont  divisé  la  sphère  en  au- 
tant de  compartiments  de  diverses  grandeurs,  et  de  formes  plus 
ou  moins  irrégulières.  L’ensemble  des  étoiles  contenues  dans  cha- 
cun de  ces  compartiments  a formé  un  groupe  particulier,  ou,  sui- 
vant l’expression  consacrée,  une  constellation  ; et  l'on  a donné  à cette 
constellation  le  nom  de  la  figure  qui  en  avait  déterminé  les  con- 
tours. C'est  ainsi  qu'il  y a les  constellations  d’Orion,  du  Cocher, 
du  Lion,  do  la  Grande  Ourse,  du  Scorpion,  de  la  Lyre,  etc.,  etc. 

L'indication  de  la  constellation  dont  une  étoile  fait  partie , fait 
connaître  immédiatement  la  portion  du  ciel  où  elle  est  placée.  Pour 
la  désigner  complètement,  il  n'y  a plus  qu'à  la  distinguer  des  autres 
étoiles  qui  entrent  dans  la  même  constellation.  Quelques  étoiles, 
placées  d'une  manière  toute  particulière  par  rapport  aux  figures  qui 
ont  servi  à définir  les  constellations,  ont  reçu  des  noms  qui  rap- 
pellent leurs  positions  spéciales.  Il  y a l’Œil  du  Taureau,  l'Épi  de 
la  Vierge,  le  Cœur  du  Scorpion,  etc.  Mais  ce  n’est  qu’exception- 
nellement  que  ce  mode  de  désignation  d’une  étoile  peut  être  em- 
ployé. Bayer  ayant  publié  en  1603  des  cartes  célestes  sur  les- 
quelles les  lettres  grecques  a,  Ç,  y étaient  placées  à côté  des 

diverses  étoiles  d'une  même  constellation,  les  astronomes  suivirent 
son  exemple,  et  continuèrent  à désigner  les  étoiles,  soit  par  des  let- 
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1res,  soit  par  des  numéros.  Bayer  avait  attribué  la  lettre  a à l'étoile 
la  plus  brillante  de  chaque  constellation,  la  lettre  6 à celle  qui  était 
la  plus  brillante  après  la  première,  et  ainsi  de  suite.  A mesure  que 
le  nombre  des  étoiles,  enregistrées  dans  les  diverses  constellations, 
devint  plus  grand,  on  suivit  la  môme  marche;  l’alphabet  grec  ayant 
été  bientôt  épuisé,  on  prit  les  lettres  ordinaires  a,  b,  c,....  en  les 
attribuant,  de  la  même  manière,  aux  diverses  étoiles,  d'après  l'or- 
dre de  leur  éclat  ; enfin  ce  second  alphabet  étant  employé  en  entier, 
on  se  contenta  d'inscrire  les  étoiles  dans  des  catalogues  avec  un 
numéro  d’ordre.  Les  numéros  qui  servent  habituellement  à dési- 
gner les  étoiles  auxquelles  on  n’a  pas  pu  attribuer  de  lettre  de  l'un 
ou  de  l’autre  des  deux  alphabets,  sont  ceux  de  l’ancien  catalogue 
de  Flamsteed  ( I ),  connu  sous  le  nom  de  Catalogue  britannique. 
Lorsque  le  numéro  affecté  à une  étoile  n est  pas  pris  dans  ce  cata- 
logue, on  a soin  d’indiquer  à quel  autre  catalogue  il  appartient. 

§ 66.  Lorsqu'on  veut  étudier  l'astronomie,  il  est  bon  de  s'exercer 
à reconnaître  les  constellations,  ainsi  que  leurs  positions  relatives 
dans  le  ciel.  Nous  allons  indiquer  la  marche  que  l’on  peut  suivre 
pour  cela,  en  se  servant  do  cartes  célestes  sur  lesquelles  les  étoiles 
les  plus  brillantes  soient  représentées;  et  nous  en  profiterons  pour 
faire  connaître  les  principales  constellations  situées  dans  la  partie 
du  ciel  que  l'on  voit  en  Europe. 


FiS.  H 3. 


La  constellation  de  la  Grande  Ourse  sera  reconnue  avec  la  plus 
grande  facilité,  par  la  disposition  des  sept  étoiles  brillantes  qui  la 

(1)  Astronome  anglais  né  en  lOifi,  mort  en  1719.  Il  fol  le  premier  directeur  Je 
1’oliscrvatoirt;  de  Greenwich,  prés  Londres,  en  1 l!7G. 
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composent,  fig.  1 13.  Ces  sept  étoiles  sont  toutes  de  2e  grandeur,  à 
l'exception  de  S qui  est  de  3e  grandeur.  Les  trois  étoiles  t,  Ç,  r„  for- 
ment la  queue  de  la  Grande  Ourse.  Cette  constellation  remarquable 
reste  toujours  au-dessus  de  l'horizon  à Paris;  on  la  voit  vers  le 
nord  , où  elle  occupe  différentes  positions , tantôt  près,  tantôt  loin 
de  l’horizon,  suivant  l’heure  à laquelle  on  l’observe.  On  lui  donne 
aussi  quelquefois  le  nom  de  Chariot;  a,  Ç,  y,  S,  sont  les  roues; 
t,  Ç,  n,  sont  les  chevaux;  une  toute  petite  étoile,  située  tout  près 
de  Ç,  figure  le  postillon. 

Dès  que  I on  connaît  la  Grande  Ourse,  on  peut  s'en  servir  pour 
trouver  d’autres  constellations.  Si  l’on  mène  une  ligne  droite  par  les 
étoiles  S,  a , et  qu’on  la  prolonge  au  delà  de  a d’une  quantité  égale 
à 5 fois  la  distance  de  Ç à a,  ou  bien  encore  d’une  quantité  égale  à la 
distance  de  a à»j,  ou  trouve  la  Polaire , / ig . 114,  dont  le  nom  trou- 
vera bientôt  son  explication.  La  Polaire,  étoile  de  3'  grandeur,  forme 
l’extrémité  de  la  queue  de  la  Petite  Ourse,  constellation  formée  de 
sept  étoiles  principales,  qui  sont  disposées  à peu  près  de  la  même 
nianière  que  celles  de  la  Grande  Ourse , mais  en  sens  contraire. 


En  joignant  5 de  la  Grande  Ourse  à la  Polaire,  et  prolongeant 
cette  ligne  d’une  quantité  égale  au  delà  de  la  Polaire,  on  trouve  la 
constellation  de  Cassiopée,  fig.  114.  Elle' contient  5 étoiles  de 


Fig.  m. 


3r  grandeur,  qui,  par  leur  ensemble,  rappellent  la  forme  d une  M 
ouverte.  Si,  à ces  5 étoiles,  on  joint  la  petite  étoile  x,  on  trouve  la 
forme  d’une  Chaise,  nom  que  l’on  donne  quelquefois  à cette  constel- 
lation . a et  <5  sont  les  pieds  de  la  chaise  ; y et  x en  forment  le  siège  : 
et  S,  t,  le  dossier. 

Les  lignes  droites  qui  joignent  « et  S de  la  Grande  Ourse  à la 
Polaire,  étant  prolongées  au  delà  de  cette  dernière  étoile,  compren- 
nent entre  elles  le  Carré  de  Pégase,  formé  de  4 étoiles  de  2e  gran- 
deur, fig.  1 lf>.  Trois  de  ces  étoiles  appartiennent  à la  constel- 

I I. 
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lation  de  Pégase;  la  quatrième  fait  partie  de  la  constellation  d An- 
dromède. A peu  près  dans  le  prolongement  de  la  diagonale  du  carré 


qui  va  de  a de  Pégase  à a d’Andromède,  on  trouve  Ç et  y d’Andro- 
mède, puis  a de  Persée,  toutes  trois  de  2e  grandeur.  L’ensemble  de 
ces  trois  étoiles,  et  des  quatre  du  carré  de  Pégase,  forme  une  grande 
* figure  ayant  beaucoup  d’analogie  avec  celle  de  la  Grande  Ourse. 
L’étoile  a de  Persée,  de  2*  grandeur,  et  située,  comme  nous  ve- 
nons de  le  dire,  sur  le  prolongement  des 
trois  étoiles  <*,  6,  y d’Andromède,  se  trouve 
entre  deux  autres,  y de  4'  grandeur  et  S de 
3'  grandeur,  fig.  116,  qui  forment  avec 
elle  un  arc  concave  vers  la  Grande  Ourse, 
et  facile  à distinguer.  Du  côté  de  la  con- 
vexité de  cet  arc,  on  voit  Algol  ou  6 de 
Persée,  dont  l'éclat  varie  périodiquement, 
ainsi  que  nous  l’expliquerons  plus  tard.  En 
prolongeant  l'arc  y a it  de  Persée  en  ligne 
courbe , on  trouve  la  Chèvre  appartenant 
Fip.  U6.  à la  constellation  du  Cocher.  Le  même  arc, 

prolongé  d'abord  avec  une  courbure  oppo- 
sée, de  manière  à passer  entre  Algol  et  la  constellation  du  Cocher, 
puis  continué  en  ligne  droite,  rencontre  les  étoiles  c et  Ç de  Persée, 
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et  aboutit  au  groupe  des  Pléiade*,  formé  d’un  amas  d’étoiles 
très  rapprochées  les  unes  des  autres. 

En  joignant  la  Polaire  à la 
Chèvre , et  prolongeant  cette 
ligne  au  delà  de  la  Chèvre,  on 
trouve  Orion , la  plus  brillante 
des  constellations , que  l'on  re- 
connaît d'ailleurs  facilement  à 
sa  forme,  fig.  117,  sans  avoir 
besoin  de  recourir  aux  étoiles 
déjà  connues.  Elle  se  compose 
de  sept  étoiles  principales , 
dont  quatre,  a,  y,  6,  x,  occupent 
les  angles  d’un  grand  quadri- 
latère, et  les  trois  autres,  S,  t,  Ç, 
sont  serrées  en  ligne  oblique 
au  milieu  de  ce  quadrilatère, 
a et  S sont  de  première  gran- 
deur ; les  cinq  autres  sont  de 
2*  grandeur.  Les  trois  étoiles 
centrales  S,  t,  Ç,  forment  le 
Baudrier  d' Orion;  on  les  ap- 
pelle aussi  les  Trois  rois  , le 
Bateau. 

La  ligne  du  Baudrier  d’Orion, 

prolongée  d’un  côté,  passe  par  Sirius , fig.  1 1 8,  la  plus  brillante  de 
toutes  les  étoiles;  elle  appartient  à la  constellation  du  Grand 
Chien.  La  même  ligne,  pro- 
longée de  l'autre  côté , ren- 
contre Aldébaran,  ou  l’Œil  du 
Taureau  , étoile  de  1 r*  gran- 
deur ; elle  fait  partie  de  la 
constellation  du  Taureau.  Al- 
débaran se  trouve  également 
sur  la  ligne  qui  joint  a de  la 
Grande  Ourse  à la  Chèvre. 

La  ligne  qui  joint  S et  S de 
la  Grande  Ourse , étant  pro- 
longée suffisamment,  va  passer 
par  deux  étoiles  de  2*  gran- 
deur, Castor  et  Pollux,  de  la  constellation  des  Gémeaux,  pg.  119, 
puis  par  Sirius  dont  nous  avons  déjà  parlé.  A peu  de  distance 


Fig.  H 7. 


Fig.  U 8. 
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de  cette  même  ligne,  entre  Castor  et  Sirius,  on  voit  une  étoile  de 
1 " grandeur , Procyon , qui  fait  partie  de  la 

constellation  du  Petit  Chien. 

La  ligne  qui  joint  a et  Ç de  la  Grande  Ourse, 
et  qui  nous  a déjà  servi  à trouver  la  Polaire, 
étant  prolongée  du  côté  opposé,  traverse  la  con- 
stellation du  Lion,  fig.  120.  Cette  constellation 
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Fig.  120. 

• 

contient  quatre  étoiles  principales  dont  l’ensem- 
ble forme  un  grand  trapèze.  La  plus  brillante 
de  ces  quatre  étoiles,  Régulus,  est  de  1"  gran- 
deur. Les  trois  autres  sont  de  2'  grandeur. 

En  prolongeant  la  queue  de  la  Grande  Ourse, 
en  ligne  courbe,  on  trouve  Arcturu» , étoile  de 
1”  grandeur  qui  fait  partie  de  la  constellation 
du  Bouvier,  fig.  121.  A côté  du  Bouvier,  et 
dans  la  direction  des  ctoiles  (3,  S,  c,  Ç de  la 
Grande  Ourse,  on  voit  la  Couronne  boréale, 
formée  de  plusieurs  étoiles  rangées  en  demi- 
cercle,  et  dont  la  plus  brillante  est  de  2'  gran- 
deur. 


/ , ,/  /f  •/>  ' 

/ 


y.  * !/■••////■//.•• 


Fig.  121. 


La  diago- 
nale ay  de  la 
Grande  Our- 
se, prolongée 
du  côté  de  y, 
va  passer  par 
1 Epi  de  la 
Vierge  , fig. 
122,  c toile  de 
1"  grandeur 
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qui  appartient  à la  constellation  de  la  Vierge.  Elle  forme  un 
Iriangle  équilatéral  avec  Arcturus  et  6 du  Lion. 


Fig.  122. 


U Vga  est  une  belle  étoile  de  1 "grandeur,  qui  passe  tous  les  jours 
au  zénith  de  Paris,  et  qui  dépend  de  la  constellation  do  la  Lyre, 


fin  123.  Elle  forme  avec  Arcturus  et  la  Polaire  un  grand  triangle 
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rectangle,  dont  elle  occupe  le  sommet  de  l'angle  droit.  A côté  do 
Wéga  sont  deux  étoiles  de  3*  grandeur,  6,  y,  et  trois  de  4*  gran- 
deur, S,  r,  Ci  les  quatre  étoiles  Ç,  y,  ô,  Ç,  forment  un  parallélo- 
gramme facile  à distinguer. 

Entre  la  Lyre  et  Pégase,  se  trouve  le  Cygne , constellation  for- 
mée de  cinq  étoiles  principales  figurant  une  grande  croix,  fig.  124. 
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Fig.  124. 

La  ligne  qui  joint  le  Cygne  aux  Gémeaux  est  coupée  en  deux  parties 
égales  par  la  Polaire.  La  même  ligne,  prolongée  au  delà  du  Cygne, 
passe  par  Altaïr,  de  la  constellation  de  l'Aigle,  étoile  de  1"  gran- 
deur, que  l'on  reconnaît  aisément,  à cause  de  deux  étoiles  6 et  y, 
l’une  de  3”  grandeur,  l’autre  de  4e  grandeur,  qui  sont  à peu  près 
en  ligne  droite  avec  elle,  et  à peu  de  distance  de  part  et  d’autre. 

§ 67.  Lois  du  mouvement  diurne.  — Occupons-nous  main- 
tenant d'étudier  les  lois  de  ce  mouvement  d’ensemble,  auquel  nous 
avons  reconnu  que  les  diverses  étoiles  participent. 

Si  nous  nous  tournons  du  côté  du  midi , nous  voyons  les  étoiles 
qui  sont  à notre  gauche  s’élever  de  plus  en  plus  au-dessus  de  l’ho- 
rizon , en  marchant  en  même  temps  de  gauche  à droite;  au  bout 
de  quelque  temps,  elles  cessent  de  s’élever,  puis  bientôt  elles 
s’abaissent  en  se  rapprochant  de  plus  en  plus  de  l’horizon,  tout  en 
continuant  à marcher  de  gauche  à droite.  Chacune  d'elles,  en  un 
mot,  ainsi  que  nous  l avons  déjà  remarqué,  se  meut  à peu  près  de 
même  que  le  soleil,  qui,  tous  les  jours,  se  lève  à l’orient,  pour  se 
coucher  à l’occident,  après  s’être  plus  ou  moins  élevé  au-dessus  de 
l’horizon  dans  l’intervalle. 
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Imaginons  que  nous  prenions  un  théodolite  ($  45),  et  que  nous 
l'installions  dans  un  lieu  d'où  nous  puissions  facilement  aperce- 
voir une  grande  étendue  du  ciel,  tant  à droite  qu'à  gauche  du  midi. 
Après  avoir  rendu  l’axe  de  ( instrument  exactement  vertical , nous 
pouvons  diriger  la  lunette  du  cercle  vertical  vers  une  étoile  située  à 
gauche  du  midi.  Si  nous  avons  établi  la  coïncidence  de  l image  de 
l'étoile  avec  la  croisée  des  fils  du  réticule,  et  que  nous  ayons  fixé 
la  lunette  dans  cette  position , nous  reconnaîtrons  bientôt  que  la 
coïncidence  n’existe  plus  ; l’étoile  s'écarte  de  plus  en  plus  de  l'axe 
optique  de  la  lunette,  et  s’élève  en  môme  temps  au  -dessus  de  l'ho- 
rizon. Mais  bientôt  l'étoile  cesse  de  s'élever  et  commence  à se  rap- 
procher de  l'horizon  , en  marchant  vers  l'occident.  On  conçoit  qu’il 
arrivera  un  instant  où,  en  s’abaissant  ainsi,  elle  se  retrouvera  à la 
même  distance  de  l’horizon  que  lorsque  la  lunette  a été  dirigée  vers 
elle  ; en  sorte  que,  si  l’on  fait  tourner  toute  la  partie  supérieure  du 
théodolite  autour  de  son  axe  vertical,  sans  changer  l'inclinaison  de 
la  lunette,  on  pourra,  en  attendant  le  moment  convenable,  établir 
une  nouvelle  coïncidence  de  l’image  de  l'étoile  avec  le  point,  de 
croisée  des  fils  du  réticule. 

Lors  de  la  première  observation,  l’étoile  était,  par  exemple,  en  E, 
/i(/.  1 25,  sur  la  sphère  céleste  dont  le  théodolite  occupe  le  centre  ; 


la  lunette,  dirigée  suivant  OE,  faisait  avec  l’horizoft  HH'  utl  cer- 
tain angle  EOH.  L’étoile  s’étant  élevée  de  E en  C,  puis  s’étant  rap- 
prochée de  l’horizon,  a été  observée  de  nouveau  dans  sa  position  E' 
pour  laquelle  l’angle  E'OH'  est  égal  à EOH.  L’angle  HOH',  dont 
le  cercle  vertical  du  théodolite  a dù  tourner  autour  de  l’axe  de 
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l'instrument,  pour  passer  de  la  première  position  à la  seconde, 
peut  être  mesuré  à l'aide  du  cercle  azimutal.  Connaissant  cet 
angle,  on  peut  faire  tourner  le  cercle  vertical  de  manière  à l’amener 
dans  le  plan  ZOM  qui  le  divise  en  deux  parties  égales  ; puis,  déta- 
chant la  lunette  du  cercle,  on  peut  l'abaisser  de  manière  à la  diri- 
ger vers  quelque  objet  terrestre  facile  à observer,  tel  qu’une  lumière 
qu'on  disposera  à cet  effet,  si,  comme  nous  le  supposons  implici- 
tement, l’observation  se  fait  la  nuit.  Ayant  ainsi  conservé  la  trace 
du  plan  vertical  ZOM,  on  pourra  recommencer  une  opération  toute 
pareille , soit  sur  la  même  étoile , en  la  prenant  en  deux  autres 
points  E,  E\  de  la  ligne  qu’on  lui  voit  décrire,  soit  sur  une  autre 
étoile.  Or,  quel  que  soit  le  nombre  des  opérations  qu’on  effectuera 
ainsi , on  trouvera  toujours  une  même  direction  pour  le  plan  , tel 
que  ZOM,  qui  divise  en  deux  parties  égales  l’angle  des  plans  ver- 
ticaux menés  par  les  deux  positions  où  l’étoile  est  à une  même  hau- 
teur au-dessus  de  l’horizon. 

On  conclut  de  là  nécessairement  : t°que  la  routo  apparente 
EE,  CE/  E'  de  chaque  étoile  est  une  courbe  symétrique  par  rap- 
port à un  plan  vertical  ZOM,  qui  passe  par  conséquent  par  le  point 
le  plus  élevé  C de  cette  courbe  ; i‘  que  ce  plan  de  symétrie  de  la 
courbe  décrite  par  chaque  étoile  est  le  même  pour  toutes  les  étoiles. 
Ce  plan  de  symétrie , qui  contient  toutes  les  culminations  C des 
étoiles,  se  nomme  le  plan  méridien,  ou  simplement  le  méridien  du 
lieu  où  les  observations  ont  été  faites. 

Nous  n’avons  parlé  jusqu'ici  que  des  étoiles  situées  du  côté  du 
midi.  Mais  si  l'on  se  tourne  du  côté  du  nord,  et  que,  sans  changer 
la  position  du  théodolite , on  puisse  observer  avec  sa  lunette  les 
étoiles  qui  se  trouvent  dans  cette  autre  région  du  ciel , on  recon  - 
naîtra  de  même  que  le  plan  méridien,  tel  que  nous  venons  de  le  dé- 
finir, est  aussi  un  plan  de  symétrie  pour  les  courbes  décrites  par 
ces  étoiles;  et  que,  non-seulement  il  contient  leurs  culminations, 
mais  encore  il  passe  par  les  points  les  plus  bas  des  routes  appa- 
rentes de  celles  qui  ne  s’abaissent  jamais  au-dessous  de  l'horizon 

II  est  bon  d’observer  que  la  réfraction  atmosphérique  n’a  pas 
d’influence  sur  le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir  ; et  que 
les  opérations  peuvent  être  effectuées  absolument  de  la  même  ma- 
nière que  si  l’atmosphère  n’existait  pas,  pourvu  toutefois  que  les 
circonstances  de  température  et  do  pression  de  l’air  restent  sensi- 
blement les  mêmes  pendant  la  durée  de  ces  opérations.  On  sait,  en 
effet , qu'à  égalité  de  température  et  de  pression  atmosphérique  , 
la  réfraction  ne  dépend  que  de  la  distance  zénithale  de  l’astre 
observé,  ou , co  qui  revient  au  même,  de  sa  hauteur  au-dessus  de 
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l’horizon  (§  37).  11  en  résulte  que,  lorsqu'une  étoile  est  vue,  dans 
deux  points  différents , à une  même  hauteur  au-dessus  de  l’ho- 
rizon, elle  est  réellement  à des  hauteurs  égales  au-dessus  de  ce 
plan;  et,  par  suite,  les  conséquences  que  nous  avons  déduites  de 
cette  égalité  de  hauteurs  ne  sont  pas  altérées  par  cette  circonstance 
que  nous  avons  pris  les  hauteurs  apparentes,  et  non  les  hauteurs 
vraies. 

§ 68.  Le  plan  méridien  étant  déterminé  conformément  à ce  qui 
vient  d’être  dit,  nous  pouvons  faire  tourner  toute  la  partio  supé- 
rieure du  théodolite,  de  manière  à amener  son  cercle  vertical  à être 
dirigé  dans  ce  plan,  puis  le  fixer  invariablement  dans  cette  position. 
Si  nous  faisons  ensuite  tourner  la  lunette  autour  du  centre  de  ce 
cercle,  son  axe  optique  ne  sortira  pas  du  plan  méridien  , dans  le- 
quel il  pourra  prendre  toutes  les  directions  possibles.  Nous  pour- 
rons, par  exemple,  diriger  la  lunette  vers  une  étoile,  au  moment  où, 
en  vertu  du  mouvement  que  nous  étudions , elle  vient  passer  dans 
le  plan  méridien  ; et  nous  en  conclurons  facilement  sa  distance  zé- 
nithale à l’instant  de  ce  passage. 

Concevons  que  l’on  fasse  des  observations  de  ce  genre  sur  les 
étoiles  qui  sont  situées  du  côté  du  nord,  et  qui  ne  se  couchent 
jamais.  Chacune  de  ces  étoiles  traverse  le  méridien  en  deux  points 
différents  de  la  route  qu'elle  parcourt,  c'est-à-dire  lorsqu’elle  se 
trouve  au  point  le  plus  élevé  -et  au  point  le  plus  bas  de  cette  route. 
Si  l’on  détermine  la  distance  zénithale  d une  deces  étoiles,  au  mo- 
ment de  son  passage  supérieur  en  E au  méridien,  fig.  1 26 , puis  au 
moment  de  son 
passage  inférieur 
en  E'  ; que  l’on 
corrige  chacun  de 
ces  deux  angles  de 
l’effet  de  la  réfrac- 
tion (§  58);  puis 
qu’on  prenne  la 
demi  - somme  des 
résultats  ainsi  ob- 
tenus, on  trouvera 
évidemment  l’an- 
gle ZOP  que  la 
verticale  OZ  fait 
avec  la  ligne  OP 
menée  dans  le  plan  méridien,  entre  les  deux  positions  E,  E'  de 
l’étoile,  et  à égale  distance  de  ces  deux  positions.  Si  l’on  opère  de 
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même  sur  un  nombre  quelconque  d’autres  étoiles  qui  soient  dans 
les  mêmes  conditions,  on  trouvera  toujours  la  même  valeur  pour 
l’angle  ZOP;  on  en  conclut  qu'il  existe,  dans  le  plan  méridien,  une 
ligne  OP  jouissant  de  la  propriété  de  diviser  en  deux  parties  égales 
tous  les  angles  tels  que  ÈOÉ',  compris  entre  les  directions  suivant 
lesquelles  on  voit  une  même  étoile,  lors  de  ses  passages  supérieur 
et  inférieur  au  méridien.  Cette  ligne  se  nomme  ligne  des  pôles ; on 
nomme  pôles  les  deux  points  diamétralement  opposés  où  elle  perce 
la  sphère  céleste.  Le  centre  de  cette  sphère  étant  au  lieu  même  de 
l’observation , et  par  conséquent  sur  le  plan  horizontal  qui  lui  cor- 
respond, les  deux  pôles  sont  situés  l’un  au-dessus  et  l’autre  au-des- 
sous de  l’horizon,  à moins  de  circonstances  tout  exceptionnelles  sur 
lesquelles  nous  reviendrons  plus  lard.  Le  pôle  qui  se  trouve  au- 
dessus  de  l’horizon  à Paris,  et  dans  toute  l’Europe,  se  nomme  pôle 
boréal ; l’autre  pôle , qui  occupe  une  région  du  ciel  constamment 
invisible  en  Europe,  se  nomme  pôle  austral.  On  désigne  aussi  sou- 
vent la  ligne  des  pôles  sous  le  nom  d’aæe  du  monde  ; nous  ver- 
rons, dans  un  instant,  la  raison  de  cette  seconde  dénomination. 

Le  pôle  boréal  est  très  voisin  d’une  étoile  dont  nous  avons  indi- 
qué précédemment  la  position,  et  à laquelle  on  donne  pour  cette 
raison  le  nom  d 'étoile  polaire , ou  simplement  Polaire  (§  66). 

§ 69.  Nous  venons  déjà  d’acquérir  deux  notions  importantes  sur 
le  mouvement  d’ensemble  des  étoiles.  La  première  consiste  dans  la 
symétrie  des  routes  apparentes  des  étoiles  par  rapport  au  plan  mé- 
ridien ; la  seconde  dans  une  sorte  de  symétrie  plus  particulière  qui 

existe  dans  le 
méridien  lui-mê- 
me , par  rapport 
à la  ligne  des 
pôles,  et  dont 
nous  n’avons  pu 
reconnaîtrel’exi- 
stehce  que  pour 
lès  étoiles  cjui  ne 
se  couchent  ja- 
mais : nous  n’a- 
vohs  plus  qu’uh 
pas  à faire  pour 
. arrivera  une  con- 
naissance com- 
plète de  la  nature  du  mouvement  qui  nous  occupe.  Pour  cela  , 
cherchons  à déterminer  la  distance  angulaire  comprise  entre  la 
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direction  OK,  fig.  127,  suivant  laquelle  on  voit  une  étoile  à un 
instant  quelconque , et  la  ligne  des  pôles  OP  ; ou,  ce  qui  est  la 
même  chose,  l'arc  EP  compris,  sur  la  sphère  céleste,  entre  l’étoile  E 
et  le  pôle  P.  C’est  encore  le  théodolite  qui  va  nous  permettre  d'ef- 
fectuer cette  détermination. 

Faisons  tourner  le  cercle  vertical  de  cet  instrument , depuis  la 
position  qu’il  occupait  précédemment  dans  le  plan  méridien  ZOM', 
jusqu'à  ce  qu’il  se  trouve  dans  le  plan  vertical  ZOA  de  l'étoile  E , 
ce  que  nous  reconnaîtrons  en  amenant  l’axe  optique  de  la  lunette 
dont  il  est  muni  à être  dirigé  vers  l’étoile.  L’angle  dont  le  cercle 
aura  ainsi  tourné , et  dont  la  valeur  sera  fournie  par  le  cercle  azi- 
mutal  de  l’instrument,  sera  précisément  l’angle  M'OA,  ou,  ce  qui 
est  la  même  chose,  l’angle  Z du  triangle  sphérique  PZE.  La  posi- 
tion de  la  lunette  sur  le  limbe  vertical  fera  connaître  en  même  temps 
la  distance  zénithale  ZOE  de  l’étoile.  Cette  distance  zénithale,  il 
est  vrai,  se  trouve  altérée  par  la  réfraction  atmosphérique,  qui  fait 
paraître  l’étoile  plus  haut  quelle  n’est  réellement;  mais  il  est  facile, 
ainsi  que  nous  l’avons  dit  (§  58) , de  tenir  compte  de  cet  effet  de  la 
réfraction , et  de  passer  de  la  distance  zénithale  apparente  que 
fournit  l'observation  directe,  à la  distance  zénithale  vraie  que  l'on 
obtiendrait  s’il  n’y  avait  pas  d’atmosphère.  On  voit  donc  qu’à  l’aide 
du  théodolite,  employé  comme  nous  venons  de  le  dire,  nous  trou- 
vons les  valeurs  de  deux  des  éléments  du  triangle  sphérique  ZPE , 
savoir  : l’angle  Z,  et  le  côté  ZE  qui  sert  de  mesure  à l’angle  ZOE. 
Nous  connaissons  d'ailleurs  l’angle  ZOP,  d'après  ce  qui  précède 
(§  60),  et  par  suite  l’arc  ZP  qui  lui  correspond.  Ainsi  l’angle  Z. 
et  les  deux  côtés  ZP,  ZE  qui  lui  sont  adjacents , sont  connus  ; le 
triangle  ZPE  se  trouve  donc  entièrement  déterminé  , et  l’on  doit 
pouvoir  en  déduire  les  valeurs  des  deux  angles  P,  E de  ce  triangle, 
ainsi  que  celle  du  côté  PE. 

Pour  cela,  on  peut  imaginer  que  l'on  ait  à sa  disposilion  un  globe 
de  bois  ou  de  carton,  disposé  de  manière  que  l'on  puisse  facilement 
tracer  des  figures  sur  sa  surface  ; au  moyen  des  trois  éléments 
connus  du  triangle  ZPE , on  pourra  construire  ce  triangle  sur  le 
globe;  puis  on  obtiendra  les  valeurs  des  trois  autres  éléments  par 
des  mesures  effectuées  sur  la  figure  qu’on  aura  tracée.  Au  lieu  de 
ce  procédé  graphique,  on  peut  encore  employer  le  calcul  trigono- 
métrique,  qui  conduit  au  même  résultat,  mais  avec  une  exactitude 
beaucoup  plus  grande.  Cette  seconde  méthode  est  celle  que  les 
astronomes  emploient  exclusivement,  dans  toutes  les  questions  qui, 
comme  celle-ci , se  ramènent  à la  résolution  d'un  triangle  sphé- 
rique. 
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Quoi  qu’il  en  soit,  en  opérant  d’une  manière  ou  de  l'autre,  on 
trouvera  le  nombre  de  degrés,  minutes,  et  secondes,  contenu  dans 
l'arc  de  cercle  PE,  qui  mesure  sur  la  sphère  la  distance  du  pôle 
boréal  à l'étoile  E , au  moment  où  elle  a été  observée  à l'aide  du 
théodolite.  Ce  genre  d’observation  peut  être  répété  autant  de  fois 
qu’on  veut  sur  une  même  étoile,  en  la  prenant  dans  plusieurs  des 
positions,  telles  que  E',  E",  quelle  occupe  successivement  en 
vertu  de  son  mouvement  ; et  chaque  fois  on  peut  en  déduire  de 
même  la  valeur  de  la  distance  PE',  PE"  de  l’étoile  au  pôle  boréal. 
Or,  quelles  que  soient  les  positions  dans  lesquelles  l’étoile  se  trouve 
sur  la  route  qu  elle  décrit,  on  obtient  toujours  le  même  nombre  de 
degrés,  minutes,  et  secondes,  pour  celte  distance;  les  arcs 
PE,  PE',  PE",  sont  tous  égaux  entro  eux.  De  plus  celte  constance 
de  la  distance  d’une  étoile  au  pôle  peut  se  vérifier  pour  toutes  les 
étoiles,  sans  aucune  exception. 

Il  nous  est  bien  facile  maintenant  de  définir  d’une  manière  très 
simple  le  mouvement  d'ensemble  des  étoiles,  ou,  ce  qui  revient  au 
même , le  mouvement  de  la  sphère  céleste  à laquelle  nous  pouvons 
concevoir  que  les  étoiles  sont  attachées.  Les  résultats  auxquels 
nous  venons  de  parvenir  nous  montrent  de  la  manière  la  plus  évi- 
dente que  la  sphère  céleste  tourne  autour  de  la  ligne  des  pôles 
comme  autour  d'un  axe.  Ce  mouvement  est  le  seul , en  effet , en 
vertu  duquel  toutes  les  étoiles  peuvent  se  maintenir  à une  distance 
invariable  du  pôle  boréal.  On  comprend  maintenant  pourquoi  la 
ligne  des  pôles  est  souvent  désignée  sous  le  nom  d’axe  du  monde. 

Le  méridien  d’un  lieu  a été  défini  précédemment  (§  67)  comme 
étant  le  plan  vertical  qui  divise  les  courbes  décrites  par  les  étoiles 
en  deux  parties  symétriques  l une  de  l’autre.  Nous  pouvons  main- 
tenant en  donner  une  autre  définition  plus  simple,  et  dire  que  le 
méridien  d’un  lieu  est  le  plan  qui  passe  par  la  verticale  de  ce  lieu, 
et  par  l'axe  du  monde. 

§ 70.  Cette  rotation  de  la  sphère  céleste,  dont  nous  venons  de 
reconnaître  l’existence,  s’effectue-t-elle  avec  une  vitesse  constante 
ou  variable?  Telle  est  la  question  qui  se  présente  naturellement 
ici , et  dont  la  solution  doit  achever  de  compléter  la  connaissance 
du  mouvement  des  étoiles.  L’observation  nous  conduira  sans  peine 
à la  réponse  qui  doit  y être  faite.  Lorsque  nous  avons  indiqué,  il 
n'y  a qu'un  instant,  la  marche  à suivre  pour  trouver  la  distance 
d'une  étoile  au  pôle,  nous  avons  dit  que,  outre  cette  distance  PE  , 
fig.  4 27,  nous  pouvions  trouver  également  les  angles  P,  E,  du 
triangle  ZPE  ; supposons  que  nous  déterminions  l'angle  P,  ou  ZPE, 
soit  par  un  procédé  graphique,  soit  par  un  calcul  trigonométrique. 
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Si  nous  déterminons  do  môme  l'angle  ZPE',  lorsque  l'étoile  est 
en  E',  puis  l’angle  ZPE",  lorsqu’elle  est  en  E'',  et  ainsi  de  suite, 
nous  en  déduirons  facilement  les  angles  EPE',  E'PE"...,  par  de 
simples  soustractions.  Or,  il  suffit  de  comparer  ces  angles  aux 
temps  qui  se  sont  écoulés  pendant  que  l’étoile  est  allée  de  E en  E', 
de  E' en  E"...,  temps  que  I on  aura  trouvés  en  notant  l’heure 
marquée  par  un  chronomètre  au  moment  de  chaque  observation, 
pour  reconnaître  que  l’étoile  tourne  uniformément  autour  du  pôle: 
les  angles  EPE',  E'PE  ',...  sont  proportionnels  aux  temps  qui  leur 
correspondent.  Donc  la  sphère  céleste  tourne  autour  de  la  ligne  des 
pôles  avec  une  vitesse  qui  reste  constamment  la  même. 

Le  temps  que  la  sphère  céleste  emploie  à faire  un  tour  entier, 
autour  de  la  ligne  des  pôles , est  d'à  peu  près  un  jour  (il  s’agit  ici 
d'un  jour  do  24  heures,  comprenant  le  jour  et  la  nuit).  C’est  ce  qui 
fait  que  ce  mouvement  deséloiles  se  nomme  mouvement  diurne  (du 
mot  latin  dies  qui  signifie  jour). 

§71.  Si  nous  prenons  un  globe  A , pg.  128,  traversé  par  un 
axe  PQ,  dont  les  extrémités  pé- 
nètrent dans  l'épaisseur  d'un  cer- 
cle MM;  que  ce  globe  soit  mobile 
autour  de  l’axe,  et  qu’il  puisse, 
avec  le  cercle  MM,  s'adapter  sur 
un  pied  N,  ainsi  que  l'indique  la 
figure  ; nous  pourrons,  au  moyen 
de  ce  globe,  nous  représenter  en 
petit  le  mouvement  diurne.  Nous 
en  acquerrons  ainsi  une  idée 
nette  , parce  quo  nous  saisirons 
d’un  seul  coup  d œil  l'ensemble 
des  circonstances  que  présente 
ce  mouvement  ; et  comme  nous 
pouvons  faire  tourner  ce  globe  à 
volonté,  et  répéter  le  mouvement 
autant  de  fois  que  nous  le  vou- 
drons, cela  nous  permettra  de 
voir  en  quelques  instants  ce  que 
l’observation  directe  des  astres 
ne  nous  aurait  pu  montrer  qu  après  un  temps  bien  plus  long. 

Pour  cela,  imaginons  qu’on  ait  disposé  le  globe  sur  son  pied,  de 
manière  que  l’axe  PQ  ait  précisément  la  direction  de  la  ligne  idéale 
autour  de  laquelle  s'effectue  la  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste. 
Supposons,  en  outre,  qu’on  ait  figuré  sur  la  surface  du  globe  un 

12. 
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certain  nombre  de  points , représentant  les  principales  étoiles , en 
les  disposant,  les  unes  par  rapport  aux  autres,  et  par  rapport  à l'axe 
de  rotation  PQ,  de  la  môme  manière  que  ces  étoiles  le  sont  dans  le 
ciel.  Si  l'on  fait  tourner  le  globe  dans  un  sens  convenable,  on  verra 
chaque  étoile  décrire  un  cercle  en  s’élevant  et  s'abaissant  successi- 
vement. Les  unes,  suffisamment  rapprochées  du  pôle  boréal  P,  no 
s'abaissent  jamais  au-dessous  du  cercle  HH  porté  par  le  pied  N, 
et  figurant  l'horizon  de  l'observateur  qui  est  censé  occuper  le  centre 
de  la  sphère.  Les  autres,  au  contraire,  sont  tantôt  au-dessus,  tantôt 
au-dessous  de  ce  cercle  ; elles  se  lèvent  d'un  côté,  montent  de  plus 
en  plus,  puis  s’abaissent,  et  finissent  par  se  coucher  de  l’autre  côté. 
D'autres  enfin  , voisines  du  pôle  austral  Q,  restent  toujours  au- 
dessous  de  l'horizon  HH,  et  ne  deviennent  jamais  visibles.  Le  cercle 
fixe  MM  figure  le  méridien,  dans  lequel  chaque  étoile  vient  passer 
deux  fois,  pendant  qu  elle  décrit  son  cercle  diurne. 

§ 72.  Jour  «idéral. — On  n’a  jamais  reconnu  la  moindre  diffé- 
rence entre  les  durées  des  rotations  successives  de  la  sphère  céleste. 
La  durée  d'une  rotation,  c’est-à-dire  le  temps  que  la  sphère  céleste 
met  à faire  un  tour  entier,  est  donc  éminemment  propre  à servir 
d'unité  pour  la  mesure  du  temps;  on  lui  donne  le  nom  de  jour 
sidéral  (du  mot  latin  sidus,  sideris , qui  veut  dire  étoile). 

Le  jour  sidéral  est  un  peu  plus  petit  que  le  jour  ordinaire,  dont 
nous  verrons  la  définition  plus  tard  ; il  en  diffère  d’environ  quatre 
minutes.  11  se  divise  de  même  en  2i  heures,  que  l’on  nomme  heures 
sidérales;  l'heure  sidérale  se  divise  en  60  minutes  sidérales:  et  la 
minute  sidérale  en  60  secondes  sidérales  : le  temps  évalué  au  moyen 
du  jour  sidéral  et  de  ses  subdivisions,  se  nomme  temps  sidéral. 

§ 73.  Grande  dtntance  de»  étoile*.  — Quel  que  soit  le  lieu 
de  la  terre  où  l'on  effectue  la  série  d’opérations  que  nous  venons 
d'indiquer,  pour  arriver  aux  lois  du  mouvement  diurne,  on  trouve 
toujours  le  même  résultat  : l'ensemble  des  étoiles  parait  toujours 
animé  d un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des  pôles, 
définie  pour  chaque  lieu , comme  nous  l’avons  dit  précédemment. 
11  est  bien  clair  cependant  que  la  ligne  des  pôles,  que  l’on  trouve 
en  un  lieu  de  la  terre , n'est  pas  la  même  que  celle  qu’on  trouve  en 
un  autre  lieu  ; et  que,  d'un  autre  côté,  la  rotation  diurne  des  étoiles 
ne  peut  pas  s'effectuer  à la  fois  autour  de  plusieurs  axes  différents. 
L'identité  des  résultats  que  I on  obtient  relativement  au  mouvement 
diurne , dans  les  divers  lieux  où  l’on  s'installe  pour  faire  des  obser- 
vations astronomiques,  ne  peut  s'expliquer  qu'autant  qu’on  admet 
que  les  dimensions  do  la  terre  sont  excessivement  petites  en  com- 
paraison des  distances  qui  existent  entre  elle  et  les  étoiles.  On 
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voit  en  effet  que , s’il  en  est  ainsi,  il  suffit  que  l’axe  autour  duquel 
la  sphère  céleste  tourne,  ou  semble  tourner,  passe  par  un  lieu  dé- 
terminé de  la  terre,  pour  que  son  mouvement  présente  exactement 
les  mômes  apparences  pour  tout  autre  lieu  d’observation  également 
situé  sur  la  terre  ; la  distance  à laquelle  l'observateur  se  trouve  de 
l’axe  de  rotation  est  tellement  faible,  eu  égard  au  grand  éloigne- 
ment des  étoiles,  que  les  choses  se  passent  de  la  même  manière 
que  s’il  était  situé  précisément  sur  l’axe  lui-même  ; et  les  diverses 
lignes  autour  desquelles  les  différents  observateurs  voient  tourner 
la  sphère  céleste  ne  sont  autre  chose  que  des  parallèles  à cet  axe 
de  rotation  menées  par  les  lieux  où  ils  sont  placés.  Autrement , si 
les  dimensions  de  la  terre  n’étaient  pas  comme  nulles  il  côté  de  la 
distance  des  étoiles , les  apparences  que  présente  le  mouvement 
diurne  seraient  nécessairement  différentes,  suivant  qu'on  l’obser- 
verait d'un  lieu  ou  d'un  autre. 

Nous  arrivons  ainsi  à une  première  notion  sur  la  grandeur  de  la 
distance  qui  nous  sépare  des  étoiles.  Cette  notion,  nécessairement 
très  imparfaite,  sera  complétée  plus  loin.  Nous  verrons,  en  effet, 
qu'on  a pu  parvenir  à mesurer  la  distance  de  la  terre  à un  très 
petit  nombre  d'étoiles,  celles  qui  sont  le  plus  rapprochées  de  nous  ; 
et  quelle  que  soit  l’idée  que  l’on  ait  pu  se  faire  du  grand  éloigne- 
ment des  étoiles,  par  les  considérations  précédentes,  on  reconnaîtra 
qu’en  réalité  cet  éloignement  est  encore  beaucoup  plus  considérable 
qu’on  ne  l'avait  cru  d’abord. 

§ 74.  Botatlon  de  la  (erre.  — Avant  d'aller  plus  loin,  cher- 
chons à nous  rendre  compte  de  ce  mouvement  diurne  des  étoiles 
dont  nous  venons  d’indiquer  les  lois. 

Nous  avons  dit  précédemment  (§  55)  que  la  terre  est  une  masse 
isolée  dans  l’espace,  et  qu'il  pourrait  bien  se  faire  qu’elle  fût  en 
mouvement  ; si  cela  était,  nous  qui  sommes  sur  la  terre,  et  qui  par- 
ticipons à son  mouvement  sans  en  avoir  conscience,  nous  attribue- 
rions naturellement  aux  objets  extérieurs  un  mouvement  qui  ne 
serait  qu’une  apparence  due  au  déplacement  de  la  terre  elle-même. 
C’est  ainsi  qu’un  voyageur,  placé  sur  le  pont  d’un  bateau  qui  suit 
le  courant  d’une  rivière,  voit  les  objets  situés  sur  les  bords  marcher 
en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  le  bateau  se  déplace  ; et  s'il 
oubliait  qu’il  est  lui-même  en  mouvement,  il  regarderait  ce  dépla- 
cement des  objets  extérieurs  comme  étant  un  mouvement  réel. 
Cherchons  donc  à reconnaître  si  le  mouvement  diurne  des  étoiles 
ne  rentrerait  pas  dans  ce  cas  ; si  ce  ne  serait  pas  une  simple  appa- 
rence due  à un  mouvement  dont  la  terre  serait  animée. 

Il  n’est  pas  difficile  de  trouver  le  mouvement  que  (devrait  avoir 
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la  terre,  pour  donner  lieu  aux  apparences  que  présente  le  mouve- 
ment diurne.  Si  elle  était  animée  d un  mouvement  uniforme  de 
rotation  autour  d’un  de  ses  diamètres,  l’observateur  qui  participe- 
rait à ce  mouvement,  et  qui  se  croirait  immobile,  attribuerait  né- 
cessairement à tous  les  objets  extérieurs,  tels  que  les  étoiles,  un 
mouvement  pareil,  autour  du  même  axe,  mais  en  sens  contraire.  II 
suffirait  donc  d admettre  que  les  étoiles  sont  immobiles,  et  que  la 
terre  tourne  uniformément,  autour  d un  axe  mené  par  son  centre 
parallèlement  à la  ligne  des  pôles  telle  qu'on  la  trouve  en  un  lieu 
quelconque  d'observation,  et  d’occident  en  orient,  pour  rendre 
compte  d’une  manière  complète  des  circonstances  que  présente  le 
mouvement  diurne.  L’observateur,  en  mouvement  avec  la  terre,  et 
se  croyant  en  repos,  verrait  l’ensemble  des  étoiles  tourner  unifor- 
mément, d’orient  en  occident,  autour  de  l’axe  de  rotation  de  la 
terre,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose,  à cause  de  la  grande  distance 
des  étoiles,  autour  d’une  parallèle  à cet  axe  de  rotation  menée  par 
le  lieu  où  cet  observateur  est  placé. 

Ainsi  l’on  voit  que  le  mouvement  diurne  peut  être  expliqué  de 
deux  manières  différentes  : ou  bien  la  terre  est  immobile,  et  les 
étoiles  se  meuvent  d'un  mouvement  commun  de  rotation,  d'orient 
en  occident,  autour  d'un  axe  qui  passe  à son  intérieur;  ou  bien, 
au  contraire,  les  étoiles  11e  se  déplacent  pas,  et  la  terre  tourne  d’oc- 
cident en  orient  aulour  du  même  axe.  Dans  l'un  et  l’autre  cas,  les 
apparences  sont  exactement  les  mêmes,  pour  un  observateur  placé 
sur  la  terre.  Examinons  maintenant  quels  sont  les  motifs  qui  peu- 
vent fairo  adopter  une  de  ces  hypothèses  de  préférence  à l’autre. 

Si  les  étoiles,  conformément  aux  idées  des  anciens,  étaient  toutes 
attachées  à la  surface  d'une  immense  sphère  de  cristal,  il  serait 
tout  aussi  facile  d'admettre  l’immobilité  de  la  terre  et  le  mouve- 
ment des  étoiles,  que  l'immobilité  des  étoiles  et  le  mouvement  de 
la  terre.  Mais  il  n’en  est  rien  : l’observation  prouve  d’une  manière 
incontestable,  ainsi  que  nous  le  verrons  plus  tard,  que  les  étoiles 
sont  des  corps  isolés,  indépendants  les  uns  des  autres.  De  plus,  la 
terre  est  un  corps  extrêmement  petit  relativement  aux  distances 
qui  la  séparent  des  étoiles;  elle  n'est,  pour  ainsi  dire,  qu’un  grain 
de  poussière  dans  l’immensité  de  l’espace  qu’occupent  les  astres. 
On  voit  toutde  suite  combien  il  est  peu  vraisemblable  : 1 0 que  toutes 
les  étoiles,  sans  aucune  exception,  soient  animées  de  mouvements 
qui  concordent  tellement  entre  eux  qu’il  semble  qu  elles  soient  liées 
les  unes  aux  autres  de  manière  à former  un  tout  solide;  2°  que  le 
mouvement  de  rotation  de  cet  ensemble  de  corps  s’effectue  autour 
d'un  axe  passant  précisément  par  ce  corps  si  petit  que  nous  habi- 
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tons,  et  que  nous  nommons  la  terre.  Il  est  infiniment  plus  simple 
et  plus  naturel  d’admettre  que  ce  mouvement  diurne  des  étoiles 
n'est  qu’une  apparence  due  à la  rotation  dont  la  terre  est  animée 
autour  d’un  de  ses  diamètres. 

La  grande  probabilité  qui  résulte  de  ces  considérations,  en  fa- 
veur de  la  rotation  de  la  terre,  est  encore  augmentée  par  la  com- 
paraison de  la  terre  aux  planètes.  Ainsi  que  nous  le  verrons  plus 
tard,  la  terre  doit  être  rangée  parmi  les  planètes;  or,  l’observation 
fait  voir  que  les  planètes  sont  toutes  animées  de  mouvements  de 
rotation  sur  elles-mêmes  : il  est  donc  tout,  naturel  d'admettre  que 
la  terre  possède  aussi  un  pareil  mouvement , et  que  c’est  à ce 
mouvement  que  sont  dues  les  apparences  du  mouvement  diurne. 

En  examinant.la  question  au  point  de  vue  mécanique,  on  recon- 
naît encore  que  c’est  la  terre,  et  non  l'ensemble  des  étoiles,  qui 
possède  un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne  des  pôles.  Si 
le  mouvement  diurne  était  attribué  aux  étoiles,  chacune  d’elles 
E,  F/,  E",  fig.  129,  décrirait  uniformément  un  cercle  situé  dans  un 


plan  perpendiculaire  à la  ligne  des  pôles  TP;  et  les  centres  de  ces 
cercles  seraient  situés  aux  pieds  C,  C\  C",  des  perpendiculaires 
abaissées  des  diversesétoilessur  cette  ligne,  c’est-à-dire  en  des  points 
généralement  très  éloignés  de  la  terre  T.  Mais  on  sait  que , pour 
qu’un  corps  décrive  un  cercle  d'un  mouvement  uniforme,  il  faut 
qu'il  soit  attiré  vers  le  centré  du  cercle  par  une  force  constante, 
dont  la  grandeur  dépend  à la  fois  de  la  vitesse  du-  corps  et  du  rayon 
du  cercle  qu’il  décrit  : les  étoiles  E,  E',  E",  ne  pourraient  donc  se 
mouvoir  sur  les  cercles  dont  nous  venons  de  parler,  qu’autant  qu  elles 
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seraient  attirées  vers  les  points  C,  C\  C",  situés  sur  la  ligne  des 
pôles.  Or,  on  n'a  pas  d'exemple,  dans  la  nature,  qu'une  force  appli- 
quée à un  corps,  suivant  une  certaine  direction,  n'émane  pas  d’un 
autre  corps  situé  sur  cette  direction  même;  une  étoile  E ne  sau- 
rait donc  être  constamment  attirée  vers  le  centre  C,  qu’autant  que  ce 
centre  serait  occupé  par  un  corps  immobile  dont  la  présence  déter- 
minerait cette  attraction.  Ainsi,  pour  qu’on  pût  admettre  que  les 
étoiles  tournent  réellement  autour  de  la  ligne  des  pôles,  il  faudrait 
que  des  corps  fixes  fussent  distribués  tout  le  long  de  cette  ligne, 
aux  points  C,  C‘,  C",  en  aussi  grand  nombre  qu'il  y a d’étoiles. 
L'observation  n'indiquant  rien  de  pareil  dans  le  ciel,  on  est  obligé 
de  renoncer  à regarder  les  étoiles  comme  étant  réellement  en  mou- 
vement autour  de  la  ligne  des  pôles.  D’un  autre  côté,  l’aplatisse- 
ment du  globe  terrestre,  dont  nous  parlerons  bientôt,  trouve  son 
explication  toute  naturelle  dans  la  rotation  de  la  terre.  On  voit 
donc  que  les  lois  de  la  mécanique  repoussent  l’idée  du  mouvement 
des  étoiles,  et  appuient  au  contraire  très  fortement  celle  de  la  ro- 
tation diurne  du  globe  terrestre  autour  d’un  de  ses  diamètres. 

Il  est  impossible  de  ne  pas  se  rendre  à l’évidence  qui  résulte  de 
ces  diverses  raisons,  dont  quelques-unes  d'ailleurs  acquerront  plus 
de  force  à mesure  que  nous  avancerons  : aussi  regarde-t-on,  depuis 
longtemps  déjà,  le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  autour  de  la 
ligno  des  pôles  comme  une  vérité  incontestable , et  le  mouvement 
diurne  des  astres  comme  une  simple  apparence  résultant  du  dépla- 
cement qu’éprouve  l'observateur  emporté  par  la  terre  dans  sa  rota- 
tion. Les  belles  expériences  que  M.  Foucault  a faites  récemment, 
et  sur  lesquelles  nous  reviendrons  plus  tard  avec  quelques  détails, 
sont  venues  confirmer  encore  la  réalité  de  la  rotation  de  la  terre  ; 
ou  du  moins,  si  elles  n ont  pas  fourni  aux  savants,  sur  ce  sujet, 
une  preuve  plus  complète  que  celles  que  nous  venons  d’indiquer, 
elles  ont  permis  de  rendre  le  mouvement  de  la  terre  sensible,  pal- 
pable, pour  ainsi  dire,  à tout  le  monde.  Malgré  cela,  il  nous  ar- 
rivera habituellement  de  parler  du  mouvement  diurne  des  étoiles 
comme  d’une  réalité;  de  dire,  par  exemple,  d’une  étoile,  qu’elle 
se  lève,  qu  elle  se  couche,  qu’elle  traverse  le  méridien  : mais  on 
devra  bien  se  rappeler  que  ce  langage,  généralement  adopté  par 
les  astronomes,  ne  se  rapporte  qu'aux  apparences,  et  qu'en  toute 
rigueur  ces  expressions  devraient  être  remplacées  par  celles  qui 
leur  correspondent,  dans  l'idée  du  mouvement  de  rotation  de  la 
terre.  Si  nous  conservons  cette  manière  de  parler  du  mouvement 
diurne,  c’est  parce  qu’elle  est  d’accord  avec  le  témoignage  direct 
de  nos  sens,  et  que  d’ailleurs  il  ne  peut  pas  en  résulter  d'in- 
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convénient,  dès  le  moment  que  nous  sommes  prévenus,  une  fois 
pour  toutes,  quelle  se  rapporte  aux  apparences,  et  non  à la  réalité. 

§ 75.  Cercles  de  la  sphère  céleste.  — Pour  faciliter  l’in- 
dication de  la  position  des  étoiles  sur  la  sphère  céleste,  on  a ima- 
giné des  cercles  tracés  sur  sa  surface,  à l'aide  desquels  la  place  de 
chaque  étoile  peut  être  définie  très  simplement.  Si  la  sphère  céleste 
eût  été  immobile,  on  aurait  choisi  ces  cercles  arbitrairement  ; mais 
la  sphère  ayant,  au  moins  en  apparence,  un  mouvement  uniforme 
de  rotation  autour  d'un  axe  de  direction  invariable,  il  était  naturel 
de  prendre  les  cercles  dont  nous  parlons  de  manière  qu'ils  aient 
une  liaison  intime  avec  ce  mouvement. 

Menons  par  le  centre  C de  la  sphère  célesle,  fig.  130,  un  plan 
perpendiculaire  à l’axe  du  monde  PQ  : 
ce  plan  coupe  la  surface  de  la  sphère 
suivant  un  grand  cercle  EE  qu’on 
nomme  l 'équateur  célesle.  La  sphère 
est  divisée  par  ce  cercle  en  deux  hé- 
misphères, dans  chacun  desquels  l'un 
des  deux  pôles  occupe  une  position 
centrale  ; celui  des  deux  hémisphères 
qui  contient  le  pôle  boréal  se  nomme 
Vliémisphère  boréal , l’autre  se  nomme 
l’hémisphère  austral. 

En  coupant  la  sphère  par  un  plan 
quelconque  parallèle  à l'équateur,  on 
obtient  un  petit  cercle  qu'on  nommo 
un  parallèle.  Les  cercles  RR,  SS,  TT,  sont  autant  de  parallèles. 
Chaque  étoile,  en  vertu  du  mouvement  diurne,  décrit  un  parallèle 
de  la  sphère.  L'équaleur  est  le  plus  grand  des  parallèles;  c’est  le 
cercle  quo  décrit  une  étoile  située  à 90  degrés  de  distance  angu- 
laire du  pôle  boréal. 

Un  plan  quelconque,  mené  par  l'axe  du  monde  PQ,  coupe  la 
sphère  suivant  un  grand  cercle  tel  que  PEQ,  qu'on  nomme  un 
cercle  de  déclinaison;  le  plan  lui-même  qui  contient  ce  cercle  est 
souvent  désigné  seus  le  nom  do  plan  horaire.  Les  cercles  de  dé- 
clinaison de  la  sphère  tournent  avec  elle  autour  de  Taxe  du  monde 
PQ,  et  viennent  chacun  à son  tour  se  placer  dans  le  plan  méridien 
du  lieu  où  l'on  se  trouve. 

Souvent  on  considère  le  méridien  comme  étant  le  grand  cercle 
suivant  lequel  la  sphère  est  coupée  par  lo  plan  méridien  : mais  on 
ne  doit  pas  confondre  ce  grand  cercle  avec  les  cercles  de  la  sphère 
célesto.  Le  méridien  a une  position  parfaitement  déterminée  dans 
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chaque  lieu  d’observation  ; il  ne  participe  pas  au  mouvement  diurne, 
et  tandis  qu’il  reste  immobile,  tous  les  cercles  de  déclinaison  de  la 
sphère  viennent  successivement  coïncider  avec  lui , pour  l’aban- 
donner aussitôt  en  continuant  leur  mouvement. 

§ 76.  Équatorial.  — Un  des  principaux  instruments  des  obser- 
vatoires, V équatorial,  a reçu  une  disposition  spéciale  qui  dépend 
essentiellement  du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste.  Un  axe 
AA,  /ig.  131,  autour  duquel  tout  l’instrument  peut  tourner,  est  di- 
rigé suivant  l'axe  du  monde.  Cet  axe  porte  latéralement  un  cercle 
gradué  BB,  qui  peut  tourner  dans  son  plan  et  autour  de  son  centre  : 
une  lunette  CC,  fixée  au  cercle  BB,  le  suit  dans  son  mouvement,  et 
son  axe  optique  peut  ainsi  faire  un  angle  variable  avec  l’axe  du 
monde.  Un  second  cercle  gradué  DD,  dont  le  plan  est  parallèle  à 
l'équateur  céleste,  est  fixé  en  son  centre  à l’axe  AA,  de  manière  à 
suivre  tout  l’instrument  dans  sa  rotation  autour  de  cet  axe.  C’est  la 
position  de  ce  second  cercle  qui  a déterminé  le  nom  attribué  à l’in- 
strument. Des  pinces  E,  E,  avec  vis  de  pression  et  vis  de  rappel 
(§  39),  sont  destinées  à fixer  le  cercle  BB  et  la  lunette  à l’axe  AA, 
en  s’opposant  à ce  que  ce  cercle  tourne  autour  de  son  centre  ; ces 
pinces  sont  portées  par  les  pièces  FF  qui  font  corps  avec  l’axe  A A . 
Des  micromètres  G,  G,  dont  nous  avons  indiqué  la  disposition  pré- 
cédemment (/ïg.  72  et  73,  page  72),  sont  adaptés  à l'extrémité  de 
tiges  solidement  fixées  à l’axe  AA,  de  manière  à permettre  d’ob- 
server les  divisions  que  le  cercle  BB  porte  sur  sa  tranche.  D’autres 
micromètres  H,  fixés  au  massif  qui  porte  l’extrémité  inférieure  de 
l’axe  AA,  sont  destinés  à observer  la  graduation  du  cercle  DD, 
graduation  qui  a été  faite  sur  la  face  supérieure  de  ce  cercle , et 
non  sur  sa  tranche. 

D’après  la  disposition  de  l’instrument , on  voit  que  l’axe  optique, 
de  la  lunette  peut  être  dirigé  vers  tous  les  points  du  ciel.  En  la 
faisant  tourner  avec  le  cercle  BB  , autour  du  centre  de  ce  cercle , 
on  peut  lui  faire  faire  un  angle  quelconque  avec  l’axe  du  monde. 
Si  l’on  fixe  le  cercle  BB  dans  une  position  particulière,  au  moyen 
des  pinces  E,  E,  et  qu’on  fasse  ensuite  tourner  le  tout  autour  de 
l’axe  AA , il  est  clair  que  l’axe  optique  de  la  lunette  rencontrera  la 
sphère  céleste  successivement  aux  divers  points  d’un  même  pa- 
rallèle. 

Un  mécanisme  particulier  K permet  de  mettre  à volonté  le  cercle 
équatorial  DD  en  communication  avec  un  mouvoment  d’horlogerie. 
Le  pendule  qui  régularise  ce  mouvement  d’horlogerie  est  disposé 
de  telle  manière  que , lorsque  la  communication  est  établie , le 
cercle  DD  fasse  un  tour  entier  en  un  jour  sidéral.  On  comprend 
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dès  lors  que,  si  l'on  a dirigé  l’axe  optique  de  la  lunette  vers  une 
étoile,  que  I on  ait  fixé  le  cercle  BB  à l’axe  AA,  et  qu’on  ait  mis 
le  cercle  DD  en  rapport  avec  le  mouvement  d’horlogerie,  ce  der- 
nier cercle  entraînera  avec  lui  tout  l'instrument,  et  l’axe  optique 
de  la  lunette  ne  cessera  pas  d être  dirigé  vers  la  même  étoile.  On 
a ainsi  un  moyen  de  vérifier  le  mouvement  uniforme  de  rotation 
de  la  sphère  céleste,  mouvement  auquel  nous  avons  été  conduit 
par  une  série  d’observations  faites  au  théodolite.  Mais  la  vérilica- 
tion  ne  peut  pas  se  faire  exactement , à cause  de  la  présence  de 
l'atmosphère,  qui  fait  voir  les  astres  dans  des  directions  autres 
que  celles  où  ils  sont  réellement.  Nous  avons  pu  trouver  exacte- 
ment les  lois  du  .mouvement  diurne,  en  nous  servant  du  théodolite, 
parce  que  nous  avons  eu  soin  de  corriger  les  résultats  fournis  par 
cet  instrument  des  effets  do  la  réfraction.  Ici,  au  contraire,  à l’aide 
de  lcquatorial , nous  observons  le  mouvement  des  étoiles  tel  qu'il 
paraît  à travers  l’atmosphère , et  nous  ne  devons  pas  trouver  le 
même  mouvement  que  si  l’atmosphère  n'existait  pas.  Cependant, 
tant  que  l’astre  observé  n’est  pas  très  près  de  l'horizon,  et  que  par 
conséquent  l’effet  de  la  réfraction  n'est  pas  très  grand , la  lunette 
de  l’équatorial,  mue  par  le  mouvement  d’horlogerie,  suit  à peu  près 
l’astre  vers  lequel  on  l’a  primitivement  dirigée-,  si  son  axe  optique 
ne  passe  pas  constamment  par  l’astre,  au  moins  il  ne  s’en  éloigne 
pas  beaucoup,  et  l'astre  reste  dans  le  champ  de  la  lunette. 

Nous  ne  sommes  pas  encore  en  mesure  maintenant  de  faire  con- 
naître l’usage  auquel  l’équatorial  est  destiné.  Nous  n'cn  avons  fait 
la  description  ici  qu’en  raison  de  la  liaison  intime  qui  existe  entre 
sa  disposition  et  le  mouvement  de  rotation  de  la  sphère  céleste,  et 
pour  indiquer  la  vérification  approximative  qu'il  fournit  relative- 
ment aux  lois  do  ce  mouvement.  Nous  reviendrons  bientôt  sur  cet 
instrument,  et  nous  verrons  à quoi  il  sert  en  réalité. 

§ 77.  La  lunette  de  l'équatorial  devant  pouvoir  se  diriger  vers 
les  divers  points  du  ciel  qui  sont  situés  au-dessus  de  l'horizon,  il 
est  indispensable  que  l’instrument  soit  installé  de  manière  à n’être 
gêné  en  rien  par  les  objets  voisins.  On  le  place  habituellement  à la 
partie  supérieure  de  l’édifice  destiné  aux  observations  astronomi- 
ques. Son  axe  est  supporté  inférieurement  par  un  massif  de  maçon- 
nerie L,  /ig.  132,  et  supérieurement  par  une  pièce  de  fonte  M,  que 
l'on  rend  aussi  déliée  que  possible , afin  qu  elle  ne  masque  qu’une 
très  petite  portion  du  ciel.  Pour  garantir  l’instrument  de  l'intem- 
périe des  saisons,  on  le  recouvre  d'un  toit  N,  auquel  on  donne  habi- 
tuellement la  forme  d’un  hémisphère.  Ce  toit  présente  une  ouver- 
ture O,  longue  et  peu  large,  dirigée  suivant  un  plan  vertical , et 
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habituellement  fermée  au  moyen  de  trappes  que  l'on  peut  faire 
glisser  latéralement  dans  des  coulisses.  Lorsqu'on  a retiré  ces 


t'ig.  132. 


trappes,  de  manière  à rendre  libre  l'ouverture  O,  la  lunette  peut 
être  dirigée  vers  les  points  du  ciel  qui  se  trouvent  dans  le  plan  ver- 
tical mené  par  le  milieu  do  cette  ouverture , depuis  le  zénith  jus- 
qu'à l'horizon,  et  aussi  vers  les  points  situés  de  part  et  d’autre  do  ce 
plan  jusqu’à  une  certaine  distance.  En  outre  on  peut  faire  tourner 
le  toit  N tout  entier  autour  de  la  verticale  menée  par  son  centre,  et 
amener  ainsi  l’ouverture  O à être  dirigée  vers  los  diverses  régions 
du  ciel.  Dans  ce  mouvement,  le  toit  roule  sur  les  galets  P,  P,  qui  le 
supportent:  et  il  est  maintenu  sur  ces  galots  par  d’autres  galets 
horizontaux  Q,  Q>  placés  à son  intérieur.  Le  mouvement  se  produit 
au  moyen  d’une  manivelle  U,  qui  fait  tourner  l’axe  vertical  S,  par 
l'intermédiaire  de  doux  roues  d’angle;  cet  axe  S porte  un  pignon 
denté  T,  qui  engrène  avec  les  dents  adaptées  à la  base  du  toit  N , 
intérieurement  et  sur  tout  son  contour.  Au  moyen  de  ce  toit  tour- 
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liant,  on  peut  diriger  la  lunette  de  l'équatorial  vers  tel  point  du 
ciel  que  l’on  veut,  sans  découvrir  complètement  l'instrument;  et, 
si  l'on  veut  suivre  un  astre  dans  son  mouvement  diurne,  il  suffit  de 
faire  tourner  le  toit  de  temps  en  temps,  à l’aide  de  la  manivelle  R, 
de  manière  que  l’axe  optique  do  la  lunette  ne  cesse  pas  de  se  diriger 
entre  les  deux  bords  de  l'ouverture  O du  toit. 

L'équatorial  de  l’Observatoire  de  Paris , surmonté  do  son  toit 
tournant,  est  installé  au  milieu  de  la  terrasse  qui  surmonte  l'édifice. 

§ 78.  Pieds  parniiaetiq nés . — La  disposition  de  l'équatorial, 
que  nous  venons  de  faire  connaître,  va  nous  permettre  do  com- 
prendre sans  la  moindre  difficulté  en  quoi  consistent  les  pieds 
paraUactiques  que  l’on  adapte  aux  fortes  lunettes. 

Lorsqu'on  regarde  un  astre  à travers  une  lunette,  ses  dimensions 
apparentes  sont  agrandies , et  elles  le  sont  d’autant  plus  que  la 
lunette  est  plus  puissante.  Mais  l’astre  étant  en  mouvement , la 
quantité  dont  il  se  déplace  dans  un  temps  déterminé  est  égale- 
ment agrandie  par  la  lunetto  ; c'est-à-dire  que  sa  vitesse  apparente 
est.  augmentée  dans  le  même  rapport  que  ses  dimensions.  Le  mou- 
\ement  diurne  d’un  astre,  qui  n’est  pas  sensible  à l’œil  nu  , doit 
donc  s’apercevoir  très  facilement  dans  les  fortes  lunettes.  L’est  ce 
qui  arrive  en  effet,  lorsqu’on  emploie  un  fort  grossissement  ; on  voit 
les  astres  se  déplacer  rapidement  , et  traverser  le  champ  de  la  lu- 
nette en  très  peu  de  temps.  Une  lunette  qu’on  amène  dans  la  direc- 
tion d'un  astre,  et  qu’on  laisse  immobile  dans  cette  position  , ne 
permet  donc  de  l'observer  que  pendant  un  très  court  intervalle  de 
temps,  et  elle  a besoin  d’être  déplacée  à chaque  instant  pour  être 
* ramenée  vers  l'astre , pour  peu  que  l’observation  dont  on  s'occupe 
doive  avoir  quelque  durée.  On  conçoit  sans  peine  combien  il  est 
pénible  de  faire  des  observations  dans  de  telles  conditions.  Pour  y 
obvier,  on  a eu  l’idée  de  mettre  la  lunette  en  mouvement  à l’aide 
d’un  mécanisme  d horlogerie,  de  telle  manière  quelle  suive  l’astre 
dans  son  mouvement  diurne,  sans  que  l'observateur  ait  à s’en  occu- 
per. Par  ce  moyen,  l’observation  se  fait  aussi  facilement  que  si  le 
mouvement  diurne  n’existait  pas,  et  que  la  lunette  restât  immobile. 
Tel  est  l'objet  des  pieds  de  lunette  auxquels  on  donne  le  nom  de 
pieds  paraUactiques.  Ce  nom  vient  de  ce  qu’une  lunette,  montée 
sur  un  pareil  pied,  et  mise  en  mouvement  par  le  mécanisme  d’hor- 
logerie qui  en  fait  partie,  se  dirige  successivement  vers  les  divers 
points  d'un  même  parallèle  céleste. 

Qu’on  imagine  l’équatorial , tel  que  nous  l’avons  décrit , avec  sa 
lunette,  et  le  mécanisme  d’horlogerie  qui  le  fait  mouvoir,  et  qu’on 
supprime  les  deux  cercles  gradués  qui  entrent  dans  sa  composition. 
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on  aura  1 idée  de  ce  que  c'est  qu’une  lunette  montée  sur  uii  pied 
parallaclique.  Un  pied  de  ce  genre  comprend  donc  : 1°  un  axe  de 
rotation  qu'on  rend  parallèle  à l’axe  du  monde;  2°  un  second  axe  fixé 
perpendiculairement  au  premier,  et  autour  duquel  peut  tourner  la 
pièce  qui  porte  la  lunette;  3”  un  mouvement  d'horlogerie  disposé  de 
manière  à faire  faire  un  tour  entier  à la  lunette  autour  du  premier 
axe  dans  l'espace  d'un  jour  sidéral.  La  lunette,  en  tournant  autour 
du  second  axe,  peut  être  amenée  à faire  tel  angle  qu’on  v oudra  avec 
la  direction  du  premier,  c’est-à-dire  avec  l’axe  du  monde  ; en 
combinant  cette  rotation  avec  celle  que  le  second  axe  peut  effectuer 
autour  du  premier,  en  emportant  avec  lui  la  lunette,  on  voit  qu’on 
peut  diriger  cette  lunette  vers  un  quelconque  des  astres  qui  sont 
disséminés  dans  le  ciel.  Il  suffit  alors  d’établir  une  liaison  conve- 
nable entre  le  premier  des  deux  axes  et  le  mécanisme  d’horlogerie, 
pour  que  la  lunette  suive  l’astre  dans  son  mouvement  diurne. 

Le  grand  toit  tournant,  de  forme  hémisphérique,  qui  surmonte 
depuis  quelques  années  la  partie  orientale  de  l'Observatoire  de 
Paris , est  destiné  à contenir  un  pied  parallaclique  sur  lequel  on 
pourra  installer  les  plus  fortes  lunettes  do  l'Observatoire. 

§ 79.  Ascensions  droites  et  déclinaisons.  — Nous  avons 
dit  (§  7 5)  quo,  pour  faciliter  l'indication  de  la  position  des  astres 
sur  la  sphère  céleste,  on  a imaginé  sur  cette  sphère  une  série  de 
cercles,  tels  que  1 équateur,  les  parallèles,  les  cercles  de  déclinai- 
son. Voyons  comment  on  se  sert  de  ces  cercles  pour  atteindre  le 
but  qu'on  s'est  proposé. 

Faisons  passer  par  un  astre  quelconque  A,  pg.  133,  le  cercle  de 
déclinaison  PAQ  qui  lui  correspond, 
ce  cercle  coupera  l’équateur  KF  en 
un  point  M.  Il  est  clair  que,  si  l'on 
donne  la  distance  angulaire  MO  du 
point  M à un  point  O pris  arbitrai- 
rement sur  1 équateur,  et  la  distance 
angulaire  AM  de  l'astre  A au  plan  de 
l 'équateur,  la  position  de  l’astre  sera 
complètement  déterminée.  La  pre- 
mière de  ces  deux  quantités,  la  dis- 
tance MO  du  pied  du  cercle  de  dé- 
clinaison qui  passe  par  l’astre  au 
point  fixe  O,  est  ce  que  l'on  nomme 
j f/sccHsion  droite  do  l'astre;  la  dis- 
tance angulaire  AM  de  l'astre  à l’équateur,  comptée  sur  le  cercle 
rie  déclinaison  PAQ  est  sa  déclinaison. 

13. 
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Le  point  O,  qui  sert  d’origine  aux  ascensions  droites,  peut  être 
pris  comme  on  veut,  sur  l’équateur  céleste;  on  peut  choisir,  par 
exemple,  pour  cette  origine  le  point  de  rencontre  de  1 équateur  avec 
le  cercle  de  déclinaison  d'une  étoile  remarquable,  telle  que  Sinus. 
-Mais  ce  n'est  pas  ce  qu’ont  fait  les  astronomes;  ils  se  sont  tous 
accordés  à prendre  pour  origine  des  ascensions  droites  un  point  qui 
dépend  du  mouvement  du  soleil,  et  que  nous  ne  pourrons  faire  con- 
naître que  lorsque  nous  nous  occuperons  de  ce  mouvement.  Quoi  qu’il 
en  soit,  l’ascension  droite  d’un  astre  se  compte  sur  l’équateur,  à 
partir  de  l’origine  adoptée,  en  marchant  toujours  do  l’occident  à 
l’orient  ; sa  valeur  est  toujours  comprise  entre  0 et  360  degrés.  La 
déclinaison  d’un  astre  ne  peut  pas  dépasser  90  degrés;  elle  est 
boréale  ou  australe,  suivant  que  l’astre  auquel  elle  se  rapporte  est 
situé  dans  l'hémisphère  boréal  ou  dans  l’hémisphère  austral.  On 
voit,  d'après  cela,  que,  pour  faire  connaître  Ja  déclinaison  d'un  astre, 
il  ne  suffit  pas  de  dire  de  combien  de  degrés,  minutes. et  secondes 
elle  se  compose  ; mais  qu’il  est  indispensable  d’ajouter  si  celte  dé- 
clinaison est  boréale  ou  australe.  C’est  ce  qui  fait  que , lorsqu'on 
écrit  la  valeur  d'une  déclinaison,  on  fait  suivre  cette  valeur  d’une 
des  lettres  B,  A,  initiales  des  mots  boréale;  australe. 

Tous  les  points  situés  sur  un  même  parallèle  de  la  sphère  cé- 
leste ont  une  même  déclinaison.  Tous  les  points  situés  sur  un  même 
cercle  de  déclinaison,  ou  plutôt  sur  un  même  demi-cercle  de  décli- 
naison terminé  aux  deux  pôles,  ont  une  même  ascension  droite.  On 
voit  donc  que  la  connaissance  do  la  déclinaison  d'un  astre  entraîne 
celle  du  parallèle  sur  lequel  il  est  situé,  et  que  la  connaissance  de 
son  ascension  droite  entraîne  celle  du  demi-cercle  de  déclinaison  qui 
le  contient  : le  point  de  rencontre  unique  de  ce  parallèle  avec  ce 
demi-cercle  de  déclinaison  n'est  donc  autre  chose  que  la  position  de 
l'astre,  qui  est,  comme  on  voit,  entièrement  déterminée,  sans  au- 
cune ambiguïté , par  la  connaissance  simultanée  de  son  ascension 
droite  et  de  sa  déclinaison. 

On  comprend  dès  lors  que  les  astronomes  ont  dû  chercher  les 
moyens  les  plus  simples,  et  en  même  temps  les  plus  exacts,  pour 
mesurer  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  des  astres.  Nous 
allons  faire  connaître  ceux  qui  sont  actuellement  employés  dans 
tous  les  observatoires,  et  qui  conduisent  à des  résultats  d’une  très 
grande  précision. 

§ 80.  Lunette  méridienne.  — La  lunette  méridienne  est  l'in- 
strument spécialement  destiné  à la  mesure  des  ascensions  droites. 
Cet  instrument  consiste  essentiellement  en  une  lunette  susceptible 
de  se  mouvoir  de  telle  manière  que  son  axe  optique  puisse  prendre 
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toutes  les  directions  possibles  dans  le  plan  méridien  du  lieu  où  elle 
est  installée,  sans  jamais  sortirde  ce  plan.  A cet  effet,  lalunetteAA, 
pg.  134,  est  montée  sur  un  axe,  ou  essieu  solide  BB  terminé  à ses 


deux  extrémités  par  deux  petits  tourillons  cylindriques.  Ces  tou- 
rillons reposent  dans  des  coussinets  portés  par  do  forts  piliers  C.  C, 
et  peuvent  se  mouvoir  sans  difficulté  à l'intérieur  de  ces  coussi- 
nets; en  sorte  que  la  lunette  peut  tourner  librement  avec  son 
essieu,  et  prendre  ainsi  une  infinité  de  directions  différentes.  La 
Ijtrne  idéale  autour  de  laquelle  s’effectue  le  mouvement  de  rotation, 
et’qui  coïncide  avec  les  axes  de  figure  des  deux  tourillons,  est  diri- 
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geo  perpendiculairement  an  méridien  du  lieu  ; de  plus,  l’axe  optique 
de  la  lunette  est  exactement  perpendiculaire  à l'axe  de  rotation  • 
cet  axe  optique  reste  donc  constamment  dans  le  méridien  , quelle 
que  soit  la  position  que  l'on  donne  à la  lunette,  en  la  faisant  tourner 
dans  les  coussinets  qui  la  supportent. 

En  vertu  du  mouvement  diurne,  tous  les  astres  viennent  suc- 
cessivement passer  dans  le  plan  méridien.  La  lunette  méridienne 
sert  à déterminer  1 instant  précis  auquel  s'effectue  ce  passage  pour 
chacun  d'eux;  et  c’est  ce  qui  fait  qu’on  lui  donne  souvent  le  nom 
d 'instrument  des  passages.  Elle  est  munie  d'un  réticule  complexe, 
dont  la  fig.  135  indique  Indisposition.  Lorsqu'on  fait  tourner  la 
lunette  autour  do  son  axe,  de  manière  à la 
diriger  vers  un  astre  qui  se  trouve  à peu  prés 
dans  le  méridien , on  voit  l'image  de  l'astre  se 
mouvoir  à travers  le  réticule,  en  rencontrant 
successivement  les  divers  fils  dont  il  est  com- 
posé. Le  fil  mm,  et  le  fil  idéal  vu,  perpendicu- 
laire au  premier,  déterminent  parleur  intersec- 
tion o la  position  de  l'axe  optique  de  la  lunette 
(§  30).  D’après  ce  qui  a été  dit  précédemment , 
sur  la  manière  dont  la  lunette  est  installée,  il  est  bien  clair  qu'au 
moment  où  l'on  verra  l image  de  l'astre  coïncider  avec  le  point  o, 
cet  astre  sera  dans  le  plan  méridien.  Mais  si  l'on  remarque  quo  le 
fil  mm. est  tout  entier  dans  le  méridien  , et  qu’il  y reste  constam- 
ment contenu,  quelle  que  soit  la  position  que  prenne  la  lunette  dans 
son  mouvement  de  rotation  , on  verra  qu'il  n'est  pas  indispensable 
d'amener  l image  d’un  astre  à coïncider  avec  le  point  o,  pour  s'as- 
surer que  cet  astre  est  dans  le  méridien  ; il  suffit  évidemment  pour 
cela  que  l'image  de  l astre  se  cache  derrière  un  point  quelconque 
du  fil  mm.  C’est  pour  cela  que  le  fil  horizontal  un  a été  supprimé. 
On  l’a  remplacé  par  deux  autres  fils  horizontaux  rr,  ss,  également 
éloignés  du  fil  idéal  un  ; c’est  entre  ces  deux  fils  que  l’on  amène 
toujours  l’image  de  l'astre  observé,  en  faisant  mouvoir  convena- 
blement la  lunette,  afin  que  la  coïncidence  de  cette  image  avec  un 
des  points  du  fil  mm  s'effectue  dans  la  portion  de  ce  dernier  fil  qu'ils 
comprennent  entre  eux. 

Malgré  toute  la  perfection  que  l'on  est  parvenu  à donner  aux 
instruments , et  toute  l’attention  que  mettent  les  observateurs  les 
plus  exercés,  la  détermination  de  l'instant  du  passage  d’un  astre 
au  méridien  , par  la  coïncidence  de  son  image  avec  un  des  points 
du  fil  mm,  comporte  encore  une  erreur  qui  n'est  pas  négligeable. 
C’est  pour  diminuer  cette  erreur  que  le  réticule  de  la  lunette  niéri- 
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dienne  contient  quatre  autres  fils  »»,  pp,  nV,  p'p\  tous  paral- 
lèles à mm,  et  placés  symétriquement  de  part  et  d'autre.  Au  lieu 
de  se  contenter  d'observer  l'instant  du  passage  de  l'image  d'un 
astre  derrière  le  fil  méridien  mm,  on  observe  les  instants  de  ses 
passages  derrière  les  cinq  fils  parallèles,  et  l’on  prend  la  moyenne 
des  valeurs  du  temps  correspondant  à chacun  do  ces  cinq  pas- 
sages; on  trouve  ainsi  un  résultat  plus  exact  que  si  l'on  s'en  était 
tenu  à uno  seule  observation. 

§81.  La  lunetle  méridienne  doit  naturellement  être  accompagnée 
d une  horloge  d'une  grande  précision,  destinée  à indiquer  le  temps 
correspondant  à chaque  observation.  Cetto  horloge,  dont  le  moteur 
est  un  poids,  et  le  régulateur  un  pendule  (§  11),  est  disposée  de 
manière  à marquer  le  temps  sidéral  (§  72).  Un  cadran,  divisé  on 
24  parties  égales,  est  parcouru  par  une  aiguille  dans  l'espace  d'un 
jour  sidéral  ; l'aiguille  met  donc  une  heure  sidérale  à parcourir  une 
des  divisions.  Une  seconde  aiguille  fait  un  tour  entier'en  une  heure, 
et  son  extrémité  se  meut  sur  un  cercle  divisé  en  60  parties  égales  ; 
chacune  de  ces  parties  est  parcourue  par  celte  aiguille  en  une  minute 
sidérale.  De  même  une  troisième  aiguille  fait  un  tour  entier  en  une 
minute,  et  emploie  une  seconde  sidérale  à parcourir  la  60'  partie  du 
cadran  sur  lequel  elle  se  meut.  Chaque  oscillation  du  pendule  s’ef- 
fectue en  une  seconde,  en  sorte  que  le  commencement  des  secondes 
successives  est  marqué  par  le  bruit  que  fait  l’échappement  de  l’hor- 
loge à chaque  oscillation  du  pendule.  L’observateur,  qui  a l’œil  à 
la  lunette  méridienne,  et  qui  a regardé  d’avance  la  position  qu’oc- 
cupaient les  aiguilles  de  l’horloge,  peut  compter  les  secondes  suc- 
cessives à l'aide  de  ce  bruit,  et  connaître  à chaque  instant  l’heure 
marquée  par  l’horloge  sans  se  déranger  de  son  observation. 

D’après  ce  qui  vient  d être  dit,  on  comprend  comment  on  peut 
déterminer,  à une  seconde  près,  l’heure  à laquelle  un  astre  passe 
au  méridien  ; mais  ce  degré  d’approximation  serait  loin  d’être  suf- 
fisant, ainsi  que  nous  le  verrons  bientôt.  Aussi  les  astronomes 
emploient-ils  des  moyens  particuliers  pour  fractionner  le  temps, 
plus  que  ne  le  font  les  horloges  à secondes;  et  ils  parviennent,  avec 
un  peu  d’habitude,  à évaluer  le  temps  à un  dixième  de  seconde 
près.  Deux  moyens  différents  leur  servent  pour  atteindre  ce  but.  Le 
premier  consiste  à régler  sa  respiration  sur  les  battements  du  pen- 
dule; la  portion  plus  ou  moins  grande  d’une  période  du  mouve- 
ment respiratoire  qui  s’est  produite,  à l'instant  même  où  s'effectue 
le  passage  de  l’astre  observé  derrière  un  des  fils  de  la  lunette,  por- 
met  d évaluer  le  nombre  de  dixièmes  do  seconde  qui  se  sont  écoulés 
depuis  le  dernier  battement  du  pendule  jusqu’à  cet  instant.  Le  se- 
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rond  moyen  consiste  à suivre  l'image  de  1 astre  dans  le  déplace- 
ment qu  elle  éprouve  dans  le  plan  du  réticule,  et  à conserver  autant 
que  possible  la  trace  des  positions  qu  elle  occupe  successivement  au 
moment  de  chaque  battement  du  pendule:  si,  par  exemple,  cette 
image  se  trouve  en  r,  pg.  136,  au  moment  du  batte- 
ment qui  précède  son  passage  derrière  un  des  fils,  et 
en  e'  au  moment  du  battement  suivant,  l'observateur, 
qui  voit  encore  le  pointe,  lorsque  l'image  arriveenc', 
peut  aisément  reconnaître  combien  la  distance  em 
contient  de  dixièmes  de  la  distance  totale  ee'  : ce 
nombre  de  dixièmes  est  en  même  temps  le  nombre 
des  dixièmes  de  seconde  qui  se  sont  écoulés  depuis 
le  battement  du  pendule  correspondant  à la  position  e 
Fijf.  130.  de  l image , jusqu'à  son  passage  derrière  le  fil. 

Sj  82.  Voyons  maintenant  comment  lobsorvat  ion  des 
passages  des  astres  au  méridien, effectuée  à l aidede  la  lunette  méri- 
dienne et  de  l'horloge  qui  l'accompagne,  peut  conduire  à la  connais- 
sance de  leurs  ascensions  droites.  Supposons  que  le  point  de  l'équa- 
teur céleste,  qui  sert  d origine’aux  ascensions  droites,  soit  un  point 
visible,  une  étoile,  par  exemple,  et  que,  par  conséquent,  on  puisse 
observer  1 heure  de  son  passage  au  méridien.  Si  l'on  observe  en- 
suite l'heure  du  passage  d’un  astre  quelconque  au  méridien,  on  en 
conclura  sans  peine  le  temps  qui  se  sera  écoulé  entre  les  deux  ob- 
servations. Or,  il  est  clair  que,  depuis  le  moment  où  l'origine  des 
ascensions  droites  a t raversé  le  méridien,  jusqu'au  moment  où  l’astre 
qu'on  considère  est  venu  se  placer  dans  le  même  plan,  la  sphère 
céleste  a dû  tourner  autour  de  l’axe  du  monde  d’un  angle  précisé- 
ment égal  à l'ascension  droite  de  cet  astre.  Il  suffit  donc  de  trouver 
la  valeur  de  cet  angle,  dont  la  sphère  céleste  a tourné  dans  l inter- 
valle des  deux  observations;  ce  qu’on  fera  sans  la  moindre  difficulté, 
puisqu’on  connaît  le  temps  qui  s’est  écoulé  entre  elles.  En  24  heures 
sidérales,  la  sphère  céleste  tourne  de  360  degrés;  en  une  heure 
sidérale,  elle  tourne  de  1 5 degrés  ; en  une  minute  sidérale  elle 
tourne  d’un  angle  60  fois  plus  petit,  c’est-à-dire  do  15  minutes; 
en  une  seconde  sidérale,  ello  tourne  d'un  angle  de  4 5 secondes. 
Ainsi  lorsqu'on  a trouvé  le  nombre  d'heures,  minutes  et  secondes 
sidérales  qui  se  sont  écoulées  depuis  le  passage  de  l'origine  des  as- 
censions droites  au  méridien  jusqu’au  passage  d'un  astre  quel- 
conque, il  suflit  de  multiplier  ce  nombre  par  15,  pour  avoir  l’as- 
cension droite  de  l’astre.  Si,  par  exemple,  le  temps  compris  entre  les 
deux  passages  est  de  2"  43m  26‘,7,  on  trouve,  en  faisant  cotte  mul- 
tiplication, que  l’ascension  droite  de  l’astre  est  do  40°  54'  40", 5. 
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En  réalité,  l'origine  des  ascensions  droites  n 'est  pas  un  point 
visible  qu’on  puisse  observer  à la  lunette  méridienne  comme  on 
observo  uno  étoile:  mais  on  n’en  a pas  moins  le  moyen  de  savoir 
chaque  jour  à quelle  heure  cette  origine  passe  au  méridien,  tout 
aussi  bien  que  si  I on  pouvait  l'observer  directement.  C’est  ce  que 
nous  expliquerons  plus  tard,  lorsque  nous  serons  en  mesure  de 
faire  connaître  quel  est  le  point  de  l’équateur  céleste  que  l’on 
prend  pour  origine  des  ascensions  droites.  On  règle  même  l'hor- 
loge qui  sert  aux  observations  des  passages , de  telle  manière 
qu  elle  marque  O1'  0"’  0’ à l'instant  où  ce  point  de  l'équateur  passe  au 
méridien;  en  sorte  que,  pour  avoir  l'ascension  droite  d’un  astre, 
il  suffit  de  multiplier  par  15  le  nombre  d’heures,  minutes  et  se- 
condes que  marque  l'horloge  au  moment  où  cet  astre  passe  au 
méridien. 

Nous  venons  de  voir  que,  dans  la  détermination  des  ascensions 
droites  par  l’observation  des  passages,  chaque  seconde  sidérale 
correspond  à un  angle  de  15  secondes.  On  comprend  par  là  pour- 
quoi les  astronomes  no  peuvent  pas  se  contenter  d’avoir  le  temps 
du  passage  d'un  astre  au  méridien  à une  seconde  près;  l’ascension 
droite  qu’on  en  déduirait  serait  loin  d’être  connue  avec  le  degré 
d'approximation  avec  lequel  on  obtiont  généralement  les  angles, 
en  les  mesurant  à l’aide  de  cercles  gradués.  En  évaluant  le  temps 
du  passage  d'un  astre  au  méridien  à un  dixième  de  seconde  près, 
on  en  conclut  son  ascension  droite  avec  une  approximation  d’une 
seconde  et  demie. 

§ 83.  On  comprend  qu'il  est  d'une  très  grande  importance  que 
la  lunette  méridienne  satisfasso  exactement  aux  conditions  d’in- 
stallation que  nous  avons  supposées  remplies,  pour  que  son  axe 
optique  ne  sorte  pas  du  plan  méridien,  quelle  que  soit  la  position 
qu  elle  prenne  en  tournant  autour  de  son  axe.  Et  comme  il  pourrait 
arriver  accidentellement  des  dérangements  capables  do  fausser  les 
résultats  des  observations,  il  est  également  très  important  que  les 
astronomes  puissent  vérifier,  aussi  souvent  qu’ils  le  jugent  conve- 
nable, si  ces  conditions  d’installation  sont  bien  toujours  remplies. 
Nous  allons  faire  connaître  les  opérations  très  simples,  à l’aido  des- 
quelles celte  vérification  s'effectue  réellement,  et  qui  permettent  de 
rectifier  la  position  de  la  lunette,  dans  le  cas  où  la  vérification  fe- 
rait connaître  quelque  défaut  d’installation.  Ces  opérations  sont  au 
nombre  de  trois  : la  première  a pour  objet  de  vérifier  l'horizontalité 
de  l’axe  de  rotation  de  l'instrument  ; la  seconde,  de  vérifier  si  l’axe 
optique  de  la  lunette  est  bien  perpendiculaire  à l’axe  de  rotation  : 
la  troisième,  enfin,  de  vérifier  si  le  plan  vertical  que  décrit  alors 
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l'itNc  optique  de  la  lunette,  lorsqu'elle  tourne  dans  ses  coussinets, 
coïncide  bien  avec  le  plan  méridien. 

Pour  vérifier  I horizontalité  de  l'axe  de  rotation,  on  so  sert  d'un 
grand  niveau  à bulle  d'air  AA,  fi<j.  137,  dont  la  monture  sc  ter- 
mine, à ses  deux  extrémités, 
Kitr.  137.  par  deux  tiges  à crochet  B,  B. 

La  distance  de  ces  deux  tiges 
a été  déterminée  de  telle  ma- 
nière que  les  crochets  dont  elles 
sont  munies  puissent  se  placer 
sur  les  tourillons  de  la  lunette, 
dans  la  petite  portion  de  ces 
tourillons  qui  se  trouve  entre 
chaque  coussinet  et  la  partie 
conique  de  l’essieu  de  la  lu- 
nette, fitj.  134  (page  loi).  Le  niveau  étant  ainsi  suspendu  au- 
dessous  de  l’axe,  on  observe  les  point§  du  tube  do  verre  où  s’ar- 
rêtent les  deux  extrémités  de  la  bulle  d'air;  puis  on  retourne  le 
niveau,  en  mettant  à gauche  le  crochet  qui  était  à droite,  et  inver- 
sement, et  l’on  observe  de  nouveau  les  points  du  tube  entre  lesquels 
la  bulle  est  comprise  : ces  deux  points  doivent  être  les  mêmes  que 
précédemment,  si  l'axe  de  rotation  est  bien  horizontal.  Dans  le  cas 
où  cette  opération  indiquerait  que  l’axe  n'est  pas  horizontal,  on 
ferait  disparaître  le  défaut  d’horizontalité,  en  faisant  monter  ou  des- 
cendre d'une  petite  quantité  un  des  deux  coussinets  auquel  est 
adaptée  une  vis  qui  permet  de  produire  ce  mouvement  à volonté, 
f ig . 138.  Il  est  indispensable  que  les  deux  crochets,  qui  servent  à 

suspendre  le  niveau  aux  deux  tou- 
rillons , soient  disposés  de  manière 
à prendre  une  position  parfaite- 
ment déterminée,  lorsqu’on  les  pose 
sur  les  surfaces  de  ces  tourillons  : 
à cet  effet , on  leur  donne  une 
forme  anguleuse,  fig.  139,  pour 
s’opposer  au  ballottement  qui  pour- 
rait se  produire,  s’ils  étaient  ar- 
rondis intérieurement. 

Pour  s’assurer  que  l’axe  optique 
Fig.  138.  de  la  lunette  est  bien  perpendi- 

culaire à son  axe  de  rotation , on 
place  sur  le  sol,  et  à une  grande  distance,  une  mire  que  l’on 
puisse  apercevoir  avec  la  lunette.  Après  avoir  bien  remarqué  le 
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point  de  celte  mire  vers  lequel  se  dirige  l’axe  optique  de  la  lu- 
nette, c’est-à-dire  le  point  dont  l’image  se  cache  derrière  le  milieu 
du  fil  méridien  mm  , fig.  135  (page  152), 
on  enlève  la  lunette  de  ses  coussinets , et 
on  la  retourne  pour  mettre  dans  le  cous- 
sinet de  gauche  le  tourillon  qui  était  dans 
le  coussinet  do  droite,  et  inversement  : 
après  ce  retournement,  on  vise  de  nou- 
veau la  mire , et  l’on  doit  voir  l’image  du 
même  point  se  cacher  derrière  le  milieu 
du  fil  méridien  mm.  On  voit,  en  effet , 
que,  si  l’axe  optique  AB,  fig.  I iO,  est  bien 
perpendiculaire  à l'axe  de  rotation  CD, 
cet  axe  optique  doit  prendre  exactement  la 
même  direction  après  le  retournement  de 
la  lunette,  et  par  conséquent  aboutir  à un 
même  point  de  la  mire  M ; tandis  que,  s’il 
avait  la  direction  oblique  A'B',  il  prendrait 
après  ce  retournement  la  direction  A"B", 
et  viendrait  nécessairement  rencontrer  la 
mire  M en  deux  points  différents.  Si  l’on 
reconnaissait  ainsi  que  l’axe  optique  n’est 
pas  exactement  perpendiculaire  à l’axo 
de  rotation,  il  faudrait  corriger  ce  défaut, 
en  déplaçant  le  réticule  transversalement 
à l’intérieur  de  la  lunetto,  jusqu'à  ce  que 
la  vérification  précédente  pût  se  faire 
rigoureusement. 

L’axe  optique  de  la  lunette  étant  per- 
pendiculaire à son  axe  de  rotation,  cet  axe  „ 

optique  décrit  un  plan  lorsque  la  lunette  1 *'  0 

tourne  ; "autrement  il  décrirait  un  cône  plus  ou  moins  aigu,  suivant 
qu’il  serait  plus  ou  moins  oblique  sur  l’axe  de  rotation.  D’un  autre 
côté,  l’axe  de  rotation  étant  horizontal,  le  plan  que  décrit  l’axeopliquc 
est  nécessairement  vertical.  Il  ne  reste  plus  qu’à  s'assurer  si  ce 
plan  vertical  coïncide  bien  avec  le  plan  méridien,  et  à déterminer 
cette  coïncidence  dans  le  cas  où  elle  n'existerait  pas.  Four  cela  on 
observe,  à la  lunette  méridienne,  les  heures  des  passages  suc- 
cessifs, supérieurs  et  inférieurs,  d’une  des  étoiles  circumpolaires 
qui  restent  constamment  au-dessus  de  l’horizon.  Si  le  plan  ver- 
tical que  décrit  l’axe  optique  de  la  lunette,  et  dans  lequel  on  a 
observé  ces  passages,  est  bien  le  plan  méridien,  on  doit  trouver  que 
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l'intervalle  de  temps  compris  entre  un  passage  supérieur  et  le  pas- 
sage inférieur  suivant,  est  le  mémo  que  l’intervalle  do  temps  com- 
pris entre  ce  passage  inférieur  et  le  passage  supérieur  qui  le  suit 
immédiatement  : chacun  de  ces  intervalles  de  temps  doit  être  de 
1 2 heures  sidérales.  Dans  le  cas  où  l'on  trouverait  une  différence 
entre  ces  intervalles  de  temps,  on  en  conclurait  que  le  plan  ver- 
tical décrit  par  l’axe  optique  de  la  lunette  ne  coïncide  pas  avec  le 
plan  méridien  : et  l'on  déterminerait  cette  coïncidence  en  faisant 

mouvoir  horizontalement  l’un  des 
deux  coussinets , celui  auquel  on 
n’a  pas  touché  lorsqu’on  a rendu 
l’axe  de  rotation  horizontal.  A cet 
effet  ce  coussinet  est  muni  d une 
vis,  fiy.  141,  qui  permet  de  le 
déplacer  d’une  petite  quantité,  jus- 
qu'à ce  que  l égalité  des  intervalles 
de  temps  compris  entre  les  pas- 
sages successifs,  supérieurs  et  in- 
férieurs, d'une  même  étoile  circum- 
polaire, soit  obtenue. 

On  doit  remarquer  que  ces  trois  opérations,  les  seules  que  l'on 
ail  besoin  d'effectuer  pour  s'assurer  de  la  bonne  installation  d'une 
lunette  méridienne,  sont  extrêmement  simples,  et  peuvent  être 
répétées  fréquemment  par  les  astronomes,  ce  qui  fait  qu'on  peut 
avoir  une  très  grande  confiance  dans  les  résultats  obtenus  à l’aide 
de  cet  instrument.  Il  est  vrai  que,  si  l’on  trouve  quelque  défaut 
dans  la  position  de  la  lunette,  les  tâtonnements  que  l’on  a besoin 
de  faire  pour  la  rectifier  peuvent  être  un  peu  longs,  et  demander 
même  plusieurs  jours  : mais  il  est  extrêmement  rare  que  cette  cir- 
constance se  présente.  Une  fois  que  la  lunette  a été  bien  installée, 
les  vérifications  auxquelles  on  la  soumet  de  temps  en  temps  ne  font 
habituellement  que  constater  qu  elle  ne  s’est  pas  dérangée,  et  ne 
demandent  en  réalité  qu'un  temps  très  court. 

§ 84.  Il  nous  reste  encore  à faire  connaître,  relativement  à la 
lunette  méridienne,  quelques  détails  que  nous  avons  omis  à dessein, 
dans  la  description  succincte  que  nous  en  avons  faite  précédem- 
ment, afin  de  ne  montrer  d'abord  que  ce  qui  est  essentiel  et  carac- 
téristique dans  cet  instrument. 

Les  piliers  C,  C,  fig.  134  (page  1 54),  sur  lesquels  la  lunette  re- 
pose, sont  de  forts  massifs  de  maçonnerio,  qui  ont  leurs  fondations 
propres,  et  qui  sont  entièrement  indépendants  du  bâtiment  dans 
lequel  la  lunette  est  placée.  Cette  disposition  a pour  objet  de  mettre 
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l'instrument  à l'abri  des  mouvements  qui  se  produisent  souvent 
dans  les  murs  des  édifices,  mouvements  que  l’on  doit  craindr* 
beaucoup  moins  dans  des  massifs  isolés,  formés  de  grosses  pierres 
taillées  et  jointes  entre  elles  avec  le  plus  grand  soin. 

Les  ouvertures  des  coussinets,  dans  lesquelles  doivent  tourner  les  . 
tourillons  de  la  lunette,  sont  formées  de  deux  faces  planes  incli- 
nées, comme  on  le  voit  sur  les  ftg.  1 38  et  1 41 , afin  que  chaque 
tourillon  y prenne  une  position  parfaitement  déterminée,  sans 
qu’aucun  ballottement  soit  possible. 

Le  frottement  du  tourillon  sur  ces  faces  inclinées  des  coussinets 
pourrait  déterminer  avec  le  temps  une  usure  notable,  d’où  résulte- 
rait un  dérangement  dans  la  position  de  la  lunette.  Pour  éviter 
cette  usure,  on  fait  équilibre  à une  grande  partie  du  poids  de  la 
lunette,  au  moyen  des  contre-poids  D,  D,  fig.  134.  Chacun  de  ces 
contre-poids  est  suspendu  à l’extrémité  d'un  levier  horizontal.  Ce 
levier,  qui  peut  tourner  librement  autour  de  son  point  d’appui, 
exerce  une  forte  traction , de  bas  en  haut , sur  une  tringle  ver- 
ticale accrochée  à son  autre  extrémité  ; la  tringle  porte  inférieure- 
ment un  collier  à galets,  qui  entoure  l’essieu  B de  la  lunette,  et 
dans  lequel  cet  essieu  tourne  sans  difficulté  en  roulant  sur  les  galets. 
Par  ce  moyen,  les  deux  tringles  qui  aboutissent  aux  leviers  situés 
de  chaque  côté,  supportent  une  partie  du  poids  de  l’instrument; 
et  elles  soulagent  ainsi  les  tourillons,  qui  ne  s’appuient  sur  les 
coussinets  qu’en  vertu  de  la  portion  du  poids  total  qui  n’est  pas 
équilibrée  par  les  contre-poids  D,  D. 

Deux  petits  niveaux  à bulle  d'air  a,  a,  fig.  134,  sont  montés 
sur  un  axe  bb  porté  par  la  monture  de  la  lunette.  Cet  axe  bb,  dont 
la  direction  est  exactement  parallèle  à l’axe  de  l’instrument,  est 
suffisamment  éloigné  du  corps  de  la  lunette,  pour  que  les  ni- 
veaux a,  a,  puissent  tourner  autour  de  lui  sans  rencontrer  aucun 
obstacle:  en  sorte  que,  quelle  que  soit  la  direction  que  l'on  donne 
à la  lunette,  ces  deux  niveaux  peuvent  être  amenés  à être  vertica- 
lement l’un  au-dessus  de  l'autre.  Ils  servent  à constater,  pour 
ainsi  dire  à chaque  instant,  l'horizontalité  de  l’axe  de  rotation  de 
■ instrument.  Mais,  en  raison  do  leur  petitesse,  ils  ne  peuvent  pas 
complètement  remplacer  le  grand  niveau  que  l’on  suspend  aux  tou- 
rillons (§  83);  aussi  est-il  nécessaire  d’avoir  recours  de  temps  en 
temps  à ce  grand  niveau,  dont  la  sensibilité  est  plus  grande,  et  les 
indications  plus  précises. 

Pour  les  observations  de  nuit,  qui  sont  dô  beaucoup  les  plus 
nombreuses,  parmi  toutes  celles  que  I on  fait  à la  lunette  méri- 
dienne, on  a besoin  d’éclairer  les  fils  du  réticule,  ainsi  que  nous 
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l'avons  déjà  dit  (§  31).  Pour  cela,  I essieu  de  la  lunette  est  creux 
dans  une  moitié  de  sa  longueur,  et  il  en  est  de  môme  du  tourillon 
qui  le  termine.  Une  lampe,  ou  un  bec  de  gaz,  placé  en  regard  de 
cette  ouverture  du  tourillon,  envoie  de  la  lumière  à l’intérieur  de 
l'essieu,  et  dans  la  direction  de  son  axe;  cette  lqmière,  arrivéo 
jusque  dans  le  tuyau  de  la  lunette,  y rencontre  un  miroir  incliné 
qui  la  rétléchit,  et  la  renvoie  sur  le  réticule. 

Un  grand  nombre  d’étoiles  peuvent  être  vues  en  plein  jour,  à 
l'aide  des  lunettes,  et  peuvent,  par  conséquent,  être  observées  à la 
lunette  méridienne.  Mais  cette  observation  n’est  pas  aussi  facile 
que  la  nuit,  parce  que,  ne  voyant  pas  à l’œil  nu  l'étoile  que  l’on 
vent  observer,  on  ne  peut  pas  se  servir  de  cette  vision  directe  pour 
diriger  la  lunette.  Aussi,  lorsqu'on  veut  observer  le  passage  d'une 
étoile  au  méridien,  emploie-t-on  un  moyen  particulier  pour  amener 
la  lunette  dans  la  direction  convenable.  On  sait  d’avance,  à très 
peu  près , à quelle  hauteur  au-dessus  de  l'horizon  l’étoile  doit  se 
trouver,  au  moment  de  son  passage.  11  suffit  donc  de  donner  à la 
lunette  méridienne  une  inclinaison  égale  à cette  hauteur  angulaire, 
pour  que  l'étoile  vienne  traverser  le  champ  de  la  lunette.  A cet  effet 
un  petit  cercle  divisé  c,  fig.  1 3 i,  est  adapté  au  tuyau  de  la  lunette, 
tout  près  de  l'oculaire;  uno  alidade,  mobile  autour  du  centre  du 
cercle,  porte  un  petit  niveau  à bulle  d’air,  à l’aide  duquel  on  peut 
rendre  cette  alidade  horizontale.  Si , pour  chaque  position  de  la  lu- 
nette, on  fait  tourner  cette  alidade  jusqu’à  ce  qu’elle  soit  horizon- 
tale, l’index  qu  elle  porte  correspond  à une  division  du  cercle  qui 
peut  servir  à faire  connaître  l’inclinaison  de  la  lunette.  Si  donc  on 
veut  donner  à la  lunette  une  inclinaison  particulière,  il  suffit  de  faire 
tourner  l’alidade  sur  le  cercle  c,  jusqu'à  ce  que  son  index  coïncide 
avec  la  division  du  cercle  qui  correspond  à cette  inclinaison , puis 
de  faire  mouvoir  la  lunette  autour  de  son  axe,  jusqu’à  ce  que  le 
petit  niveau  indique  l’horizontalité  de  cette  alidade.  Dès  le  moment 
que  la  lunette  a reçu  à peu  près  l’inclinaison  qu  elle  doit  avoir  pour 
observer  le  passage  d’une  étoile,  comme  on  connaît  d'ailleurs  ap- 
proximativement l'heure  à laquelle  doit  se  faire  le  passage,  on  met 
l'œil  à la  lunette  quelques  instants  plus  tôt  ; et,  en  ayant  soin  de 
faire  varier  très  peu,  en  plus  et  en  moins,  l’inclinaison  de  la  lunette, 
on  ne  tarde  pas  à voir  l’étoile  : en  sorte  que  l’observation  du  pas- 
sage peut  se  faire  sans  difficulté. 

Comme  on  doit  observer  successivement  le  passage  d’un  astre 
derrière  chacun  des  cinq  fils  parallèles  du  réticule,  on  a rendu  l’ocu- 
laire mobile  transversalement,  dans  uno  rainure  adaptée  à l’extré- 
mité du  tuyau  de  la  lunette.  On  fait  mouvoir  l’oculaire  dans  cette 
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rainure,  soit  à la  main,  soit  au  moyen  d'une  vis  de  rappel,  de  ma- 
nière à 1 amener  en  face  de  la  portion  du  réticule  où  doit  se  faire 
l'observation.  Cette  mobilité  de  l'oculaire,  dans  une  lunette  dont 
l'axe  optique  doit  conserver  une  position  invariable,  repose  sur  ce 
que  nous  avons  dit  précédemment  (§  30),  que  la  direction  de  l'axe 
optique  d'une  lunette  ne  dépend  aucunement  de  la  position  de  son 
oculaire. 

La  lunette  méridienne  n'a  pas  besoin  , comme  la  lunette  de 
l'équatorial , de  pouvoir  être  dirigée  vers  les  divers  points  du  ciel , 
puisqu’elle  doit  toujours  rester  dans  le  méridien.  Aussi  ne  1 installe- 
t-on  pas  sous  un  toit  tournant,  comme  on  le  fait  pour  l'équatorial 
(§  77J.  Le  bâtiment  qui  contient  la  lunette  méridienne  doit  seule- 
ment présenter  une  ouverture  longue  et  peu  large,  pratiquée  dans 
le  toit  et  dans  les  murs  du  sud  et  du  nord,  absolument  comme  si  l'on 
avait  fait  passer  un  large  trait  de  scie,  à travers  le  bâtiment,  dans 
la  direction  du  plan  méridien.  Cette  ouverture,  qui  permet  à la 
lunette  do  se  diriger  sans  obstacle  vers  tous  les  points  du  ciel  situés 
dans  le  méridien  du  lieu  où  elle  est  située,  n’a  pas  besoin  d'ailleurs 
de  rester  constamment  béante  ; des  trappes,  indépendantes  les  unes 
des  autres,  servent  à en  fermor  les  diverses  parties,  et  peuvent  être 
ouvertes  chacune  séparément  par  des  moyens  mécaniques  mis  à la 
portée  de  l’observateur. 

La  fuj.  1 42  représente  le  cabinet  d’observation  do  l'Observatoire 
de  Paris,  où  est  installée  la  lunette  méridienne.  On  voit,  à côté  de 
la  lunette,  l'horloge  sidérale,  qui  en  est  l'accompagnement  indis- 
pensable. Plus  loin  est  un  cercle  mural,  instrument  dont  nous  allons 
donner  la  description.  Vers  la  droite,  on  aperçoit  un  appareil 
monté  sur  des  roulettes,  et  que  l’on  peut  amener  au-dessous  de  la 
lunette  méridienne,  en  le  faisant  rouler  sur  une  petite  voie  de  fer 
incrustée  dans  le  parquet  : cet  appareil,  que  nous  ne  décrirons  pas 
en  détail,  sert  à enlever  la  lunette  de  ses  tourillons,  pour  opérer  le 
retournement  qui  a pour  objet  de  vérifier  si  Taxe  optique  est  bien 
perpendiculaire  à l’axe  de  rotation  (§  83). 

§ 85.  Cercle  mural.  — Le  cercle  mural  est  l’instrument  destiné 
à la  mesure  des  déclinaisons  des  astres.  Il  consiste  essentiellement 
en  un  grand  cercle  divisé  AA,  fig.  1 43,  muni  d une  lunette  BB,  et 
dirigé  exactement  dans  le  plan  méridien.  La  lunette  est  fixée  au 
cercle  suivant  un  de  ses  diamètres,  et  peut  tourner  avec  lui  autour 
d'un  axe  perpendiculaire  à son  plan.  Pour  cela  le  cercle  est  monté 
à l’extrémité  d’une  sorte  d’essieu  analogue  à l'une  des  moitiés  de 
celui  qui  supporte  la  lunette  méridienne.  Cet  essieu  traverse  un 
mur  très  solide,  contre  lequel  s’applique  le  cercle  (d'où  le  nom  de 
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cercle  mural),  et  tourne  à l'intérieur  de  coussinets  solidement  fixés 
au  mur.  Des  galets  C,  C,  sont  disposés  de  manière  à supporter  une 
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partie  du  poids  du  cercle  et  de  la  lunette , et  à soulager  en  consé- 
quence les  coussinets,  afin  d'éviter  l’usure  qui  pourrait  déranger 
l'instrument;  ces  galets  sont  suspendus  à des  tringles  D,  D,  tirées 
de  bas  en  haut  par  des  contre- poids  qu’on  ne  voit  pas  sur  la  figure, 
absolument  comme  nous  l avons  déjà  vu  pour  la  lunette  méri- 
dienne (§  84). 

Une  pince  E,  avec  vis  de  pression  et  vis  de  rappel,  est  destinée  à 
fixer  le  cercle  dans  une  position  quelconque,  pour  le  faire  mouvoir 
ensuite  avec  lenteur.  Celte  pince  est  analogue  à celle  que  nous 
avons  décrite  dans  le  cercle  répétiteur  (g  39);  on  s’en  sert  pour 
amener  l’axe  optique  de  la  lunette  à être  exactement  dirigé  vers 
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l'astre  que  l'on  observe,  après  qu’on  lui  a donné  approximativement 
la  direction  voulue,  par  un  mouvement  rapide  imprimé  à tout  l’in- 
strument. Le  eerclo  est  gradué  sur  sa  tranche.  Six  micromètres  F,  F 
sont  répartis  régulièrement  sur  tout  son  contour,  pour  faciliter  la 
lecture  des  angles  dont  on  fait  tourner  le  cercle.  Ces  micromètres 
sont  disposés  et  fonctionnent  exactement,  comme  nous  l'avons  in- 
diqué dans  le  § 36  ; a,  a,  sont  les  oculaires , et  b , b,  les  tôles  gra- 
duées des  vis  qui  font  mouvoir  leurs  réticules.  Un  seul  de  ces 
micromètres  doit  indiquer  le  nombre  entier  de  divisions  du  cercle 
dont  l’instrumenta  tourné;  on  peut,  pour  celte  raison,  le  désigner 
sous  le  nom  de  micromètre  principal.  Quant  à la  fraction  d’une 
division  qui  doit  être  ajoutée  à ce  nombre  entier,  elle  est  fournie 
par  la  moyenne  des  indications  que  donnent  les  six  micromètres. 

§ 86.  La  déclinaison  d’un  astre  est  la  distance  angulaire  de  cet 
astre  au  plan  de  l'équateur  céleste  (§  79).  On  l’obtient  sans  diffi- 
culté, dès  le  moment  qu’on  a trouvé  la  distance  angulaire  de  l'astre 
au  pôle  boréal.  Si  cette  dernière  distance  est  plus  petite  que  90  de- 
grés , l'astre  est  situé  dans  l'hémisphère  boréal , et  sa  déclinaison 
est  égale  à l'excès  de  90  degrés  sur  sa  distance  au  pôle.  Si,  au  con- 
traire, la  distance  do  l'astre  au  pôle  boréal  est  supérieure  à 90  de- 
grés, il  se  trouve  dans  l’hémisphère  austral,  et  sa  déclinaison  est 
le  reste  qu'on  obtient  en  diminuant  cette  distance  au  pôle  de  90  de- 
grés. Ainsi  la  recherche  de  la  déclinaison  d'un  astre  est  ramenée 
à celle  de  la  distance  de  cet  astre  au  pôle  boréal . Ce  que  nous  disons 
ici  du  pôle  boréal  devrait  évidemment,  se  dire  du  pôle  austral , si 
c’était  ce  dernier  pôle  qui  se  trouvât  au-dessuS  de  l'horizon,  dans  le 
lieu  où  l’on  est  installé  pour  observer  les  astres. 

Supposons,  pour  un  instant,  que  l’axe  optique  de  la  lunette  du 
cercle  mural  puisse  être  dirigé  exactement  suivant  l’axe  du  monde, 
l'objectif  étant  tourné  vers  le  pôle  boréal  ; le  micromètre  principal 
fera  connaître  le  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes  de  la  gra- 
duation du  cercle  qui  correspond  à cette  position  de  la  lunette.  Si 
l’on  fait  ensuite  tourner  le  cercle  avec  la  lunette,  jusqu’à  ce  que 
son  axe  optique  passe  par  un  astre,  à l'instant  même  où  cet  astre 
traverse  le  plan  méridien , le  micromètre  principal  indiquera  un 
autro  nombre  do  degrés,  minutes  et  secondes  correspondant  à celte 
nouvelle  position  de  la  lunette.  La  différence  de  ces  deux  nombres 
représentera  évidemment  la  distance  de  l'astre  au  pôle  boréal. 

Pour  arriver  à ce  résultat , nous  avons  admis  qu'on  ait  dirigé 
d'abord  l’axe  optique  de  la  lunette  suivant  l’axe  du  monde.  11  n'est 
pas  possible  de  le  faire  par  une  observation  directe;  le  pôle  n'est 
pas  un  point  brillant  que  l'on  puisse  viser  avec  la  lunette,  comme 
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on  vise  une  étoile.  Mais  on  y suppléé  aisément  de  la  manière  sui- 
vante. Si  l’on  observe  au  cercle  mural  une  étoile  qui  ne  se  couche 
jamais,  cette  observation  pourra  se  faire,  soit  au  passage  supérieur, 
soit  au  passage  inférieur  de  l 'étoile  dans  le  plan  méridien  ; dans 
ces  deux  positions,  l'étoile  se  trouve  de  part  et  d’eutre  du  pôle,  et 
à égale  distance  de  ce  point  : la  moyenne  des  deux  nombres  de 
degrés,  minutes  et  secondes  de  la  graduation  du  cercle  que  fournit 
le  micromètre  principal , lors  de  ces  observations  de  l’étoile  à son 
passage  supérieur  et  à son  passage  inférieur,  est  donc  précisément 
le  nombre  qu'indiquerait  le  micromètre  principal,  si  l'on  visait  di- 
rectement le  pôle. 

§ 87.  La  réfraction  atmosphérique  n'a  pas  d'influence  sur  la 
mesure  des  ascensions  droites,  puisqu’elle  ne  fait  que  relever  cha- 
que astre  dans  le  plan  vertical  qui  le  contient  ; au  moment  où  l'on 
aperçoit  un  astro  dans  le  plan  méridien,  il  y est  réellement.  Mais  il 
n’en  est  pas  de  même  pour  la  mesure  des  déclinaisons;  l’axe  opti- 
que de  la  lunette  du  cercle  mural  n’est  pas  réellement  dirigé  vers 
un  astre  au  moment  où  l'on  voit  l'image  de  cet  astre  coïncider  avec 
la  croisée  des  fils  du  réticule  : cet  axe  optique  est  toujours  dirigé 
un  peu  plus  haut  qu’il  ne  doit  l’être,  en  raison  de  la  déviation  que 
1 atmosphère  fait  éprouver  aux  rayons  lumineux.  Aussi  est-on  obligé 
d’avoir  recours  aux  tables  de  réfraction,  pour  corriger  les  résultats 
fournis  par  l'observation  directe,  afin  d'obtenir  ceux  que  I on  au- 
rait trouvés  si  l'atmosphère  n’eùt  pas  dévié  les  rayons  lumineux. 

Lorsqu’on  veut  viser  une  étoile  E , fig.  I ii,  l'axe  optique  de  la 
lunette  se  dirige,  non  pas  suivant  OE, 
mais  suivant  Oc;  il  faut  donc  tenir 
compte  de  l angle  eOE  compris  entre 
la  direction  réelle  et  la  direction  ap- 
parente de  l'étoile  : cet  angle  doit  être 
ajouté  au  nombre  de  degrés,  minutes 
et  secondes,  fourni  par  le  micromètre 
principal,  ou  bien  en  être  retranché, 
suivant  que  la  graduation  du  cercle 
marche  dans  un  sens  ou  dans  l’autre, 
par  rapport  à celui  dans  lequel  s’effec- 
tue la  réfraction  atmosphérique.  Sup- 
posons, par  exemple,  que  la  gradua- 
tion soit  disposée  comme  l'indique  la  fig.  144,  et  marche  dans 
le  sens  do  la  flèche;  il  est  clair  que  la  lunette  étant  dirigée  sui- 
vant Oc,  au  lieu  de  l’être  suivant  OE,  le  micromètre  m indiquera 
un  nombre  de  degrés,  minutes  et  secondes,  trop  faible  do  la  quaq- 
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tité  qui  correspond  à l'angle  rOE;  donc  le  résultat  de  l'observation 
directe  doit,  dans  ce  cas,  être  augmenté  de  la  valeur  de  l'angle  eOE . 

Si,  la  graduation  du  cercle  étant 
disposée  dans  le  même  sens , on 
observe  une  étoile  placée  de  l’autre 
côté  du  zénith,  fi<j  145,  la  cor- 
rection devra  se  faire  autrement  ; 
le  nombre  fourni  par  le  micromètre 
sera  trop  grand  de  l’angle  cOE,  et 
l'on  devra  le  diminuer  de  la  valeur 
de  cet  angle. 

L’angle  rOE , dont  le  rayon 
venu  d une  étoile  est  dévié  par 
l’atmosphère  de  la  terre,  est  plus 
ou  moins  grand , suivant  que  l'étoile  est  plus  ou  moins  éloignée 
du  zénith  (§  58).  On  en  trouve  la  valeur  dans  les  tables  de  réfrac- 
tion dont  nous  avons  précédemment  donné  un  extrait.  Mais,  pour 
cela , il  faut  connaître  la  distance  zénithale  apparente  eOZ  do 
l’étoile,  ainsi  que  la  température  et  la  pression  de  l’air  atmos- 
phérique. Un  thermomètre  et  un  baromètre,  installés  dans  le  voi- 
sinage du  cercle  mural , servent  à donner  la  température  et  la 
pression.  Quant  à la  distance  zénithale  apparente  cOZ  de  l'astre 
observé,  on  la  conclut  sans  peine  do  la  différence  des  nombres  de 
degrés,  minutes  et  secondes,  fournis  par  le  micromètre  principal, 
lorsque  la  lunette  est  dirigée  suivant  Oc,  et  lorsqu'elle  l’est  sui- 
vant OZ. 

Pour  connaître  ce  dernier  nombre,  qui  correspond  à la  direction 
verticale  de  l’axe  optique  de  la  lunette,  et  qui,  une  fois  déterminé, 
sert  à faire  toutes  les  corrections  de  réfraction  dont  on  a besoin,  on 
fait  une  opération  préalable,  à l aide  d’un  horizon  artificiel  formé 
d’un  bain  de  mercure.  Cette  opération  consiste  à diriger  la  lunette 
verticalement,  en  plaçant  l’oculaire  en  haut  et  l’objectif  en  bas,  et 
à viser  ainsi  sur  le  bain  do  mercure  que  l’on  a placé  immédiate- 
ment au-dessous.  Les  (ils  du  réticulo  de  la  lunette,  étant  éclairés 
comme  nous  l’avons  dit  précédemment  (§  31),  se  réfiéchissent  sur 
la  surface  du  mercure,  et  I on  peut  on  observer  l'image  à l aide  de  la 
lunette  elle-même.  Si  I on  fait  mouvoir  la  lunette  de  manière  à ame- 
ner le  réticule  à coïncider  avec  son  image vueainsi  parréflexion  surla 
surfacedu  mercure,  ilestclairqu’on aurarenduson axcoptiqueexac- 
tement  vertical.  Il  suffii  alors  de  lire  le  nombre  de  degrés,  minutes 
et  secondes  indiqué  par  le  micromètre  principal  ; en  augmentant 
ou  en  diminuant  ce  nombre  de  180  degrés,  on  obtient  celui  que  le 
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micromètre  principal  aurait  fourni,  si  la  lunette  eût  été  dirigée  do 
manièro  à viser  le  zénith. 

Ainsi,  en  résumant,  l’opération  préalable  faite  au  moyen  du 
bain  de  mercure  permet  d'obtenir  le  nombre  de  la  graduation  du 
cercle  mural  qui  correspond  à la  direction  verticale  de  Taxe  optique 
de  la  lunette;  ce  nombre,  combiné  avec  celui  que  l'on  obtient 
lorsque  la  lunette  est  dirigée  vers  un  astre,  permet  de  trouver  la 
valeur  de  là  réfraction  dans  les  tables,  et  par  suite  de  ramener  le 
résultat  de  l'observation  de  cet  astre  à ce  qu’il  serait  si  l'atmos- 
phère n'existait  pas;  l'observation  d'une  même  étoile,  à ses  deux 
passages,  supérieur  et  inférieur,  corrigée  comme  il  vient  d’ètre  dit, 
fait  connaître  le  nombre  de  la  graduation  du  cercle  qui  correspond 
au  cas  où  l’axe  optique  de  la  lunette  coïnciderait  avec  l'axe  du 
monde;  en  combinant  ce  nombre  avec  celui  que  fournit  l’obser- 
vation d'un  astre  quelconque,  à son  passage  au  méridien,  et  que 
I on  corrige  également  do  l’effet  de  la  réfraction,  on  obtient  la 
distance  de  l'astre  au  pôle;  enfin  la  déclinaison  de  l’astre  se  déduit 
immédiatement  de  sa  distance  au  pôle,  ainsi  que  nous  l’avons 
expliqué. 

§ 88.  Le  cercle  mural  a besoin,  comme  la  lunette  méridienne, 
d'être  parfaitement  installé,  et  de  pouvoir  être  soumis  à de  fré- 
quentes vérifications,  qui  constatent  qu’il  ne  s’est  pas  dérangé. 
Mais  cette  installation  et  ces  vérifications  se  font  d'une  tout  autre 
manière. 

La  face  plane  antérieure  du  cercle  est  nécessairement  perpendi- 
culaire à l’axe  de  rotation  de  l’instrument,  sans  quoi  le  mouvement 
de  rotation  ne  s’effectuerait  pas  avec  régularité;  la  moindre  dévia- 
tion du  plan  du  cercle  occasionnerait  des  frottements  irréguliers 
qui  manifesteraient  le  défaut  de  l'instrument.  On  rend  l'axe  optique 
de  la  lunette  parallèle  au  plan  du  cercle,  et  par  conséquent  perpen- 
diculaire à son  axe  de  rotation,  en  se  servant  d'une  lunelto  d’é- 
preuve, ainsi  que  nous  l'avons  indiqué  précédemment  (§  32).  Dès 
lors,  dans  le  mouvement  de  rotation  de  l'instrument  tout  entier, 
l'axe  optique  de  sa  lunette  décrit  un  plan  perpendiculaire  à son 
axe  de  rotation.  Il  n'y  a donc  plus  qu’à  disposer  les  coussinets  qui 
supportent  l’essieu  sur  lequel  le  cercle  est  monté,  de  telle  manière 
que  ce  plan  coïncide  avec  le  plan  méridien. 

Pour  cela  on  se  contente  de  comparer  le  cercle  mural  à la  lunette 
méridienne.  Ces  deux  instruments  ne  peuvent  jamais  aller  l’un 
sans  l'autre;  ils  sont  nécessairement  associés  dans  chaque  obser- 
vatoire, et  même  ils  doivent  être  installés  à côté  l'un  de  l’autre. 
Quand  on  s'est  assuré,  par  les  moyens  indiqués,  que  l'axe  optique 
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de  la  lunette  méridienne  décrit  exactement  le  plan  méridien , ou 
fait  en  sorte  que,  quello  que  soit  l'étoile  vers  laquelle  on  dirige 
laxe  optique  de  la  lunette  méridienne,  celui  de  la  lunette  du  cercle 
mural  puisse  se  diriger  au  même  instant  vers  celte  étoile.  Lorsqu  ou 
est  parvenu  k ce  résultat,  on  est  sûr  que  l’axe  optique  de  la  lu- 
nette du  cercle  mural  décrit  un  plan  parallèle  au  plan  décrit  par 
celui  de  la  lunette  méridienne:  et  que,  par  conséquent,  en  raison 
de  la  faible  distance  qui  existe  entre  les  deux  instruments,  ce 
plan  décrit  par  l’axe  optique  de  la  lunette  du  cercle  mural  est 
bien  le  plan  méridien  du  lieu  où  ce  cercle  est  installé. 

Le  bâtiment  qui  contient  le  cercle  mural  doit  présenter  une 
ouverture  longue  et  peu  large,  dirigée  dans  le  plan  méridien,  ab- 
solument comme  pour  la  lunette  méridienne.  C'est  ce  qu’on  voit 
sur  la  fig.  142,  page  161,  qui  représente  la  lunette  méridienne  et 
l’un  des  deux  cercles  muraux  de  l’Observatoire  de  Paris.  L’autre 
cercle  mural,  installé  dans  le  même  cabinet  d'observation,  est  placé 
de  manière  à ne  pas  pouvoir  être  aperçu  , d'après  la  position  que 
celte  ligure  suppose  au  spectateur. 

§ 89.  l'itnge  de  l’équatorial.  — Toutes  les  fois  qu’un  astre 
peut  être  observé  à l’instant  de  son  passage  au  méridien  , on  se 
sert  de  la  lunette  méridienne  et  du  cercle  mural  pour  déterminer 
son  ascension  droite  et  sa  déclinaison.  Mais  il  arrive  quelquefois 
qu’il  n’est  pas  possible  d’opérer  ainsi.  S’il  s'agit  d'un  astre  nou- 
veau, ou  bien  d'un  astre  qu'on  n’aperçoit  que  rarement,  on  a be- 
soin de  profiter  de  toutes  les  circonstances  qui  permettent  de  dé- 
terminer sa  place  dans  le  ciel.  Lors  du  possage  de  l’astre  au 
méridien,  il  peut  se  faire  qu’il  se  trouve  trop  près  du  soleil,  dont 
la  vive  lumière  l’empêche  d'être  aperçu;  ou  bien  encore  que  des 
nuages  viennent  s'interposer  entre  l'astre  et  l’observateur  il  ce 
moment  même  : alors  on  est  obligé  d’observtr  l’astre  en  dehors  du 
méridien,  dans  les  moments  où  l'on  peut  le  voir  sans  difficulté,  et 
c’est  l’équatorial  (§  76)  qui  sert  à faire  cette  observation. 

L'équatorial , qui  se  compose  d'un  cercle  parallèle  au  plan  de 
l’équateur  céleste,  et  d’un  autre  cercle  qu’on  peut  amener  à coïnci- 
der avec  un  quelconque  des  cercles  de  déclinaison  de  la  sphère, 
paraît  éminemment  propre  k la  mesure  des  ascensions  droites  et  des 
déclinaisons  des  astres  ; et  il  n’est  pas  difficile  d’imaginer  les  dispo- 
sitions qu’il  faudrait  adopter  pour  le  faire  servir  à cette  mesure.  C est 
ce  qu’on  ferait  en  effet,  si  son  axe  de  rotation  pouvait  être  dirigé 
exactement  et  d’une  manière  invariable  suivant  l axe  du  monde,  et 
si  la  réfraction  atmosphérique  n’existait  pas.  Mais,  d’une  part,  les 
opérations  k faire  pour  amener  son  axe  k être  dirigé  suivant  l’axe  du 
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monde,  ou  pour  vérifier  qu'il  a bien  cette  direction,  sont  très  lon- 
gues et  beaucoup  moins  simples  que  celles  que  nous  avons  indiquées 
pour  la  lunette  méridienne  et  le  cercle  mural;  d'une  autre  part, 
les  corrections  qu’on  devrait  faire  subir  aux  résultats  de  l'obser- 
vation, en  raison  de  la  réfraction  atmosphérique,  sont  bien  plus 
compliquées  que  dans  le  cas  des  deux  instruments  méridiens.  Aussi 
n'emploie-t-on  jamais  l'équatorial  à la  mesure  directe  des  ascen- 
sions droites  et  des  déclinaisons;  on  s'en  sert  uniquement  pour 
trouver  les  différences  d’ascension  droite  et  de  déclinaison  de  deux 
astres  voisins,  et  cela  seulement  dans  les  circonstances  particu- 
lières que  nous  avons  indiquées  il  n’y  a qu’dn  instant.  Voici  com- 
ment on  opère. 

Si  l’on  fait  mouvoir  la  lunette  avec  le  cercle  BB,  fig.  1 31  (page 
1 15),  autour  du  centre  de  ce  cercle  et  dans  son  pian,  il  est  bien 
clair  que  l'axe  optique  décrira  un  des  cercles  de  déclinaison  de  la 
sphère  céleste  : il  décrirait  le  plan  méridien  du  lieu  où  l instrument 
est  installé,  si  le  plan  du  cercle  BB  avait  été  amené  à être  vertical, 
par  une  rotation  préalable  autour  de  l'essieu  AA.  On  conçoit  donc 
que,  si  l'on  s’oppose  à toute  rotation  de  1 instrument  autour  de 
l’essieu  AA,  et  qu'on  fasse  mouvoir  la  lunette  dans  le  plan  du 
cerclo  qui  l’accompagne,  cette  lunette  pourra  remplacer  la  lunette 
méridienne,  quelle  que  soit  d’ailleurs  la  direction  que  l’on  ait  don- 
née tout  d'abord  au  plan  du  cercle  BB.  Les  astres  viendront  suc- 
cessivement, et  chacun  à son  tour,  passer  dans  le  plan  que  décrit 
l'axe  optique  de  la  lunette:  et  la  différence  des  heures  de  passage 
de  deux  d’entre  eux  dans  ce  plan  fera  connaître  la  différence  de 
leurs  ascensions  droites.  Ainsi , pour  déterminer  la  différence  des 
ascensions  droites  de  deux  astres  voisins,  on  n’aura  qu’à  faire 
tourner  ( équatorial  autour  de  son  essieu  AA,  de  manière  que  le 
plan  du  cercle  BB  passe  près  de  ces  deux  astres,  et  à l’occident  de 
chacun  d’eux  ; puis  on  attendra  que  ces  deux  astres  viennent  passer 
dans  ce  plan , en  vertu  du  mouvement  diurne , et  au  moment  de 
chaque  passage,  on  notera  l’heure  marquée  par  l’horloge  sidérale 
qui  accompagne  l'équatorial.  Quant  à la  différence  des  déclinaisons 
des  deux  astres,  il  est  clair  que  la  même  observation  la  fournira  : 
l'axe  optique  de  la  lunette,  pour  être  dirigé  successivement  vers 
chacun  des  deux  astres,  lors  de  leurs  passages  dans  le  plan  décrit 
par  cet  axe  optique,  a dû  tourner  dans  ce  plan  même  d’un  angle 
précisément  égal  à la  différence  de  leurs  déclinaisons;  et  les  mi- 
cromètres G,  G,  permettent  d’en  trouver  la  valeur. 

On  n’opère  cependant  pas  exactement  de  cette  manière,  lorsque 
les  deux  astres  sont  assez  rapprochés  l’un  de  l’autre , pour  pou- 
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voir  traverser  tous  deux  le  champ  de  la  lunette,  sans  qu'on  la  dé- 
place. Dans  ce  cas  on  laisse  la  lunette  immobile,  dans  la  position 
qu  elle  avait  lors  du  passage  du  premier  des  deux  astres,  et  l'on 
attend  le  passage  du  second  derrière  le  fil  du  réticule  qui  corres- 
pond au  fil  méridien  de  la  lunette  méridienne  : la  distance  des  points 
où  ce  fil  est  traversé  par  les  deux  astres  fait  connaître  la  diffé- 
rence de  leurs  déclinaisons.  Pour  qu'on  puisse  facilement  mesurer 
celte  distance,  on  adapte  au  réticule  de  la  lunette  un  fil  trans- 
versal, que  l’on  fait  mouvoir  parallèlement  à lui-même  à l'aide 
d’une  vis  à tête  graduée,  comme  dans  les  micromètres  (§36): 
cette  vis  à tête  graduée,  de  même  forme  que  celles  des  micromè- 
tres G,  G,  se  voit  facilement  sur  la  fig.  131,  tout  près  de  l’oculaire 
de  la  lunette.  * 

Lorsque  deux  astres  sont  très  voisins  l'un  de  l'autre,  on  trouve 
très  exactement  la  différence  de  leurs  ascensions  droites,  et  celle  de 
leurs  déclinaisons,  conformément  à ce  que  nous  \enons  de  dire, 
lors  même  que  l’essieu  AA  n'aurait  pas  tout  à fait  la  direction  de 
l'axe  du  monde  : les  erreurs  qui  en  résulteraient  pour  les  ascen- 
sions droites  et  déclinaisons  de  ces  astres,  mesurées  isolément  au 
moyen  de  l'équatorial,  sont  à très  peu  près  les  mêmes  pour  les 
deux  astres,  à cause  de  leur  grand  rapprochement  : en  sorte  que 
les  différences  de  ces  ascensions  droites  et  déclinaisons  n'en  sont 
pas  affectées.  Par  la  même  raison,  la  réfraction  atmosphérique  n'a 
qu'une  influence  insignifiante  sur  ces  différences,  et  l'on  peut 
ne  pas  on  tenir  compte. 

On  peut  maintenant  se  rendre  compte  facilement  de  l'usage  de 
l'équatorial . Lorsqu'on  veut  déterminer  la  place  qu'un  astre  oc- 
cupe dans  le  ciel,  et  qu’on  ne  peut  pas  observer  cet  astre  lors  de 
son  passage  au  méridien,  on  l’observe  à un  autre  moment,  à l'équa- 
torial, en  le  comparant  à une  étoile  voisine,  dont  on  connaît  déjà 
l’ascension  droite  et  la  déclinaison.  L'équatorial  permettant  de 
trouver  les  différences  d'ascensions  droites  et  de  déclinaisons  de 
l'a-tre  et  de  l’étoile,  on  en  conclut  tout  de  suite  l’ascension  droite 
et  la  déclinaison  de  cet  astre , avec  autant  d'exactitude  que  si  on 
les  avait  déterminées  à l'aide  des  instruments  méridiens. 

§ 90.  Catalogues  d'étoiles.  — Toutes  les  étoiles  que  I on  a ob- 
servées sont  inscrites  dans  des  recueils  auxquels  on  donne  le  nom 
de  catalogues  d'étoiles.  A côté  de  la  désignation  ordinaire  de  chaque 
étoile,  soit  par  un  nom  particulier,  soit  par  une  lettre,  soit  par  un 
numéro  (§  65),  ces  catalogues  contiennent,  dans  des  colonnes  spé- 
ciales, l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  l’étoile.  Ces  catalo- 
gues servent  dans  beaucoup  de  circonstances:  ils  servent,  par 
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exemple,  à faire  connaître  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de 
l'étoile  à laquelle  on  a comparé  un  astre  voisin,  dans  l'observation 
de  cet  astre  h l'aide  de  l'équatorial  (§  89). 

Le  mode  de  désignation  des  étoiles,  par  un  nom  spécial,  ou  par 
une  lettre,  est  bien  suffisant  pour  les  étoiles  principales:  mais  il 
n'en  est  plus  de  même  pour  les  petites  étoiles,  dont  le  nombre  est 
si  grand  qu’il  est  difficile  de  ne  pas  les  confondre  les  unes  avec  les 
autres.  Aussi,  quand  on  veut  indiquer  d'une  manière  précise  une 
de  ces  petites  étoiles,  a-t-on  soin  do  la  désigner  par  son  ascension 
droite  et  sa  déclinaison,  dont  la  connaissance  ne  peut  pas  laisser 
de  doute  sur  l’étoile  dont  on  veut  parler.  C’est  encore  dans  les  ca- 
talogues que  l'on  puise  ces  indications,  et  souvent,  pour  abréger, 
on  se  contente  de  donner  le  numéro  que  porte  l'étoile  dans  le  cata- 
logue dont  on  se  sert,  numéro  qui  n’a  réellement  de  signification 
que  par  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  qui  1 accompagnent. 

§91.  Globes  célestes.  — Nous  avons  dit  (§71)  qu'on  pouvait 
se  représenter  le  mouvement  diurne  des  étoiles,  en  se  servant  d’un 
globe  sur  lequel  on  aurait  figuré  les  principales  constellations.  Un 
globe  de  ce  genre  est  utile  dans  beaucoup  d'autres  circonstances, 
parce  qu'il  permet  d’embrasser  d’un  coup  d'œil  l'ensemble  de  la 
sphère  céleste,  et  d'y  étudier  facilement  les  déplacements  qu’é- 
prouvent certains  astres  parmi  les  étoiles. 

Hipparque  de  Rhodes , qui  vivait  dans  le  u®  siècle  avant  J.-C., 
est  lo  premier  qui  ait  construit  un  pareil  globe.  Voici  le  moyen 
qu'il  employa  pour  cela.  Après  avoir  mesuré  la  distance  angulaire 
de  deux  étoiles,  en  se  servant  d’un  cercle  muni  d’alidades  à pin- 
tades, il  représenta  ces  deux  étoiles  par  deux  points  A,  B,  pris  à 
volonté  sur  le  globe,  fi  q.  146,  avec 


cetlo  seule  condition  que  l’amplitude  de 
l’arc  AB  fût  égale  à la  distance  angu- 
laire des  deux  étoiles.  Ayant  ensuite 
mesuré  la  distance  de  la  première  étoile 
à une  troisième,  il  traça  du  point  A 
comme  pôle , avec  une  ouverture  de 
compas  correspondant  à cette  distance, 
un  arc.  do  corde  mn  sur  lequel  devait 
nécessairement  se  trouver  le  point  re- 
présentant la  troisième  étoile.  La  dis- 
tance de  la  seconde  étoile  à la  troi- 


sième, étant  mesurée  à son  tour,  lui 

permit  de  tracer  un  second  arc.  de  cercle  pq,  du  point  B comme 
pôle,  sur  lequel  devait  également  se  trouver  ce  point  représentant 
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la  troisième  étoile.  C'est  donc  en  C,  point  de  rencontre  des  deux 
arcs  de  cercle  mn,pq,  que  cette  troisième  étoile  devait  être  placée. 
En  continuant  de  même,  par  la  comparaison  do  chaque  nouvelle 
étoile  à deux  des  étoiles  déjà  figurées  sur  le  globe,  Hipparque  par- 
vint à représenter  sur  ce  globe  les  principales  étoiles  des  diverses 
constellations  qu'il  pouvait  observer. 

La  construction  d’un  globe  céleste  se  fait  avec  plus  de  facilité  et 
d'exactitude,  en  se  servant  des  ascensions  droites  et  des  déclinai  - 
sons  des  étoiles.  Après  avoir  tracé  sur  le  globe  un  grand  cercle  EE, 
/if/.  147,  destiné  à représenter  l'équateur  céleste,  et  avoir  mar- 
qué les  deux  pôles  P , Q , de  ce 
cercle , on  prend  à volonté  sur  le 
cercle  EE  un  point  O destiné  à 
servir  d’origine  aux  ascensions  droi- 
tes. Pour  placer  un  astre  quelconque 
sur  ce  globe,  il  suffit  de  porter  sur 
l’équateur  un  arc  OM  égal  à son 
ascension  droite  ; de  tracer  le  grand 
cercle  PMQ  ; puis  de  prendre  sur 
ce  cercle , à partir  de  l’équateur,  et 
dans  le  sens  convenable , un  arc  MA 
égal  à sa  déclinaison  : le  point  A 
est  la  représentation  de  l’astre  con- 
sidéré. 

I)  n’est  pas  inutile  de  remarquer  que  les  constellations,  vues  sur 
un  globe,  ne  doivent  pas  se  présenter  de  même  que  dans  le  ciel. 
L'observateur  est  toujours  censé  au  centre  de  la  sphère  céleste  ; si 
cette  sphère,  qui  n'est  qu’idéale  (§  63),  était  réalisée  dans  l’espace, 
il  verrait  les  constellations  de  son  intérieur.  Il  n'en  est  pas  de 
même  des  globes  célestes,  que  l’observateur  voit  de  l’extérieur  ; 
les  constellations  doivent  paraître  retournées  : on  peut  dire  qu  elles 
sont  vues  à l'envers.  Mais  le  changement  d’aspect  qui  en  résulte 
pour  les  constellations  n’a  pas  d’importance  ; les  personnes  qui 
s'occupent  d’astronomie  s’y  habituent  bien  vite , et  se  servent  des 
globes  tout  aussi  facilement  que  s’il  était  possible  de  se  placer  à 
leur  intérieur,  pour  regarder  ce  qui  est  tracé  sur  leur  surface. 

Les  globes  célestes  sont  habituellement  montés  comme  l’indique 
la  fig.  128  (page  137);  de  telle  sorte  qu’on  peut  leur  donner  à 
volonté  le  mouvement  de  rotation  qui  représente  le  mouvement 
diurne  de  la  sphère  céleste.  Cette  possibilité  de  figurer  le  mouve- 
ment diurne  est  utile  dans  plusieurs  circonstances,  ainsi  que  nous 
le  verrons  plus  tard. 


t* 


R 

Fig.  \ 17. 


Digitized  by  Google 


Digitized  by  Google 


Digitized  by  Google 


CARTES  CÉLESTES.  1 7» 

§ 92.  Cartes  célestes.  — Les  globes  célestes  sont  excellents 
pour  étudier  la  figure  des  constellations,  ainsi  que  les  divers  phé- 
nomènes qui  se  passent  dans  le  ciel.  Mais  ils  sont  d'un  usage  peu 
commode , à cause  de  la  place  qu’ils  occupent  et  de  la  difficulté 
qu’on  éprouve  à les  déplacer  lorsqu'ils  ont  des  dimensions  un  peu 
grandes.  C’est  pour  cela  qu’on  a imaginé  les  cartes  célestes  destinées 
à représenter  des  portions  plus  ou  moins  étendues  de  la  sphère. 

Quel  quo  soit  le  procédé  que  l’on  emploie  pour  construire  les 
cartes,  elles  ne  peuvent  jamais  donner,  sur  la  forme  des  constella- 
tions, des  idées  aussi  exactes  que  les  globes.  Cela  tient  à ce  que 
aucune  portion  de  la  surface  d’une  sphère  n’est  susceptible  de  se 
développer  sur  uno  surface  plane , sans  qu’il  y ait  déformation , 
c’est-à-dire  sans  que  certaines  dimensions  s’agrandissent  ou  se 
raccourcissent.  Aussi  doit-on  toujours  se  tenir  en  garde  contre  les 
erreurs  que  l'on  pourrait  commettre,  si  l'on  regardait  une  carte 
comme  la  représentation  parfaitement  exacte  d’une  portion  de  la 
sphère  céleste. 

On  voit,  ci-contre,  deux  cartes  célestes,  dont  l une  (planche  I) 
représente  une  partie  do  l’hémisphère  boréal , et  dont  l'autre 
(planche  11)  représente  le  développement  d’une  zone  qui  s'étend 
tout  le  long  de  l'équateur  céleste  et  à une  distance  de  50  degrés  de 
part  et  d’autre  de  ce  grand  cercle. 

Pour  construire  la  première  de  ces  deux  cartes,  on  a commencé 
par  tracer  la  circonférence  de  cercle  EK,  fig.  148,  qui  en  forme 
le  contour,  et  qui  représente  le  pa- 
rallèle du  30e  degré  de  déclinaison 
lioréale,  et  on  l'a  divisée  en  360 
parties  égales  destinées  à repré- 
senter les  degrés  d’ascensiondroite. 

Le  centre  P de  cette  circonférence 
de  cercle  a été  pris  pour  figurer  le 
pôle  boréal  ; et  les  rayons  qui  en 
partent  dans  toutes  les  directions 
représentent  les  cercles  de  décli- 
naison. Chacun  de  ces  rayons  est 
divisé  en  60  parties  égales,  cor- 
respondant aux  60  degrés  de  dé- 
clinaison compris  entre  le  pôle  et 
le  parallèle  qui  sert  de  limite  à la  carte.  Pour  placer  sur  la  carte 
une  quelconque  des  étoiles  situées  dans  la  partie  do  l’hémisphère 
boréal  qu  elle  représente,  on  a porté  sur  le  parallèle  EE,  à partir 
d'un  point  O,  pris  à volonté,  un  arc  OM  contenant  autant  de  degrés 

15. 
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qu’il  y en  a dans  l’ascension  droite  de  l’étoile,  puis,  après  avoir 
tracé  le  rayon  PM  qui  passe  par  l'extrémité  de  cet  astre,  on  a porté 
sur  ce  rayon  une  longueur  MA  égale  à l’excès  de  la  déclinaison  de 
l’étoile  sur  30  degrés,  c’est-à-dire  une  longueur  contenant  autant 
de  divisions  du  rayon  PM  (divisé  en  60  parties  égales),  que  cette 
déclinaison  contenait  de  degrés  au  delà  de  30  : c'est  au  point  A , 
ainsi  obtenu,  qu’on  a placé  1 étoile  dont  il  s’agit.  On  comprend  fa- 
cilement comment  les  diverses  parties  de  la  calotte  sphérique  que 
la  carte  représente  sont  déformées  par  celte  construction  : si  le 
parallèle  EE  , qui  lui  sert  de  limite,  a les  mêmes  dimensions  que 
sur  un  globe,  la  portion  de  méridien  qui  s’étend  d'un  point  de  ce 
parallèle  au  point  diamétralement  opposé,  en  passant  par  le  pôle, 
est  nécessairement  plus  courte  sur  la  carte  que  sur  le  globe;  puisque 
cette  portion  de  méridien,  représentée  sur  la  carte  par  un  diamètre 
du  cercle  EE,  est  un  arc  de  grand  cercle  qui  a été  remplacé  par  sa 
corde. 

Pour  construire  la  seconde  carte,  on  a imaginé  que  la  zone  mnpq , 
fit).  1 49,  fut  détachée  de  la  surface  de  la  sphère,  ouverte  suivant 
, ^ un  cercle  de  déclinaison  , et  déve- 

loppée ,de  manière  à s’étaler  sur 
une  surface  plane.  Mais  ce  dévelop- 
pement n'a  pu  se  faire  ainsi  sans 
qu'on  agrandisse  les  dimensions 
do  la  zone  dans  le  sens  des  paral- 
lèles extrêmes  mn,  pq\  car  ces 
parallèles  , moins  grands  que  l'é- 
quateur sur  la  sphère,  sont  repré- 
sentés sur  la  carte  par  des  lignes 
droites  de  même  longueur  que  celle 
qui  correspond  à ce  dernier  cercle. 


A 

m' 

0 

1 

Fig.  150. 

L'équateur  est  représenté  sur  cette  carte  par  la  ligne  droite  OE, 
fiy.  loO.  Celte  ligne,  dont  on  a pris  la  longueur  arbitrairement,  a 
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élé  divisée  en  360  parties  égales,  correspondant  aux  degrés  d'as- 
cension droite.  Les  diverses  lignes  droites  qu'on  peut  imaginer 
menées  perpendiculairement  à la  première  correspondent  aux  cer- 
cles de  déclinaison  ; les  degrés  do  déclinaison  occupent  sur  chacune 
d’elles  des  longueurs  égales  à celles  des  divisions  de  la  ligne  O F.. 
Pour  placer  une  étoile  quelconque  sur  celte  carte,  on  a pris  sur  la 
ligne  OE , à partir  du  point  O qui  représente  l'origine  des  ascen- 
sions droites,  une  longueur  OM  contenant  autant  de  divisions  de 
l’équateur  OE,  que  l'ascension  droite  de  l'étoile  contenait  de  de- 
grés ; puis,  après  avoir  mené  une  perpendiculaire  il  la  ligne  OE  par 
le  point  M , on  a porté  sur  celte  perpendiculaire  une  longueur  MA 
formée  d'autant  de  ces  mêmes  divisions,  qu’il  y avait  de  degrés 
dans  la  déclinaison  de  l’étoile.  Cette  longueur  MA  a d’ailleurs  été 
portée  au-flessus  ou  au-dessous  de  l’équateur  OE , suivant  que 
l’étoile  était  dans  1 hémisphère  boréal  ou  dans  l’hémisphère  austral  ; 
et  l'on  a placé  l’étoile  au  point  A ainsi  trouvé.  On  voit  (planche  II) 
que  la  carte  a été  un  peu  prolongée  à droite  du  cercle  de  décli- 
naison où  elle  devait  se  terminer,  afin  de  reproduire  quelques-unes 
des  étoiles  qui  se  trouvent  à son  extrémité  de  gauche;  ce  prolon- 
gement a pour  objet  de  faire  voir  d’un  seul  coup  d'œil  les  constel- 
lations traversées  par  le  cercle  de  déclinaison  suivant  lequel  la  zone 
a été  ouverte,  constellations  qui  sans  cela  auraient  été  séparées  en 
deux  portions  placées , les  unes  à l'extrémité  de  droite  de  la  carte, 
les  autres  à son  extrémité  de  gauche. 


FIGURE  DF.  LA  TERRE. 

§93.  Nous  avons  déjà  vu  ( §§  53  et  5 4)  par  quelles  considérations 
on  est  conduit  à admettre  que  la  terre  présente  à peu  près  la  forme 
d’une  sphère.  La  connaissance  du  mouvement  diurne  va  nous 
permettre  d’aller  plus  loin  ; l’observation  des  astres,  qui  nous  ser- 
vent comme  do  points  de  repère , jointe  à la  mesure  de  diverses 
longueurs  sur  la  surface  de  la  terre,  nous  fournira  les  moyens  de 
nous  faire  une  idée  nette  do  la  forme  qu’affecte  réellement  cette 
surface  dans  son  ensemble. 

Nous  ne  .devrons  pas  perdre  de  vue,  dans  ce  qui  suit,  que  ce 
que  nous  appelons  la  surface  de  la  terre,  c’est  la  surface  des  mers 
prolongée  partout  à travers  les  continents,  conformément  à la  défi- 
nition que  nous  en  avons  donnée  dans  le  § 54.  C’en  en  effet  cette 
surface  des  mers  prolongée  qui  doit  nous  donner  l’idée  d ensemble 
la  plus  convenable  sur  la  forme  qu’affecte  la  surface  do  la  terre. 
L’élévation  des  continents  au-dessus  de  cette  surface  des  mers  est 
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généralement  très  faible,  eu  égard  aux  dimensions  de  la  terre  ; elle 
ne  donne  lieu  qu'à  des  aspérités  réellement  insignifiantes,  dont  on 
ne  doit  pas  tenir  compte  lorsqu’on  s'occupe  uniquement  de  rocher- 
cher  la  forme  générale  de  la  terre. 

D’après  le  résultat  fourni  par  les  observations  simples  dont  nous 
avons  parlé  précédemment  (§§  53  et  54),  il  était  naturel  d’admettre 
tout  d'abord  que  la  terre  était  sphérique.  C'est  ce  qu’on  fit  en  etret 
dès  la  plus  haute  antiquité;  et  cette  opinion  se  conserva  jusqu'à 
l'époque  de  Huygens  et  Newton  (xvuc  siècle).  Ce  n'est  que  d'après 
les  indications  do  ces  deux  hommes  de  génie  qu'on  a examiné  la 
question  de  plus  près , et  qu'on  a reconnu  que  la  terre  n'est  pas 
exactement  sphérique.  Avant  d’expliquer  les  moyens  qui  ont  été 
employés  pour  cela,  il  est  indispensable  de  faire  connaître  les 
cercles  que  l’on  avait  imaginés  sur  la  terre , ainsi  que  ce  qu'on 
entendait  par  longitudes  et  latitudes  géographiques , dans  l'hypo- 
thèse si  longtemps  adoptéo  de  la  sphéricité  de  la  terre. 

§ 94.  Cercles  de  la  aphÿre  terrestre.  — Par  analogie  avec 
ce  que  l’on  avait  fait  pour  la  sphère  céleste  (§  75),  on  imagina  sur 
la  surface  de  la  terre  une  série  de  cercles  destinés  à faciliter  l'in- 
dication de  la  position  des  divers  lieux  qui  y sont  situés. 

Une  parallèle  à l'axe  de  rotation  de  la  sphère  céleste,  menée  par 
le  centre  de  la  sphère  terrestre,  perce  la  surface  de  cette  dernière 
sphère  en  deux  points  que  l’on  nomme  ses  pôles.  Ces  deux  points, 
tournés  respectivement  vers  les  deux  pôles  do  la  sphère  céleste , 
prennent  les  mômes  dénominations  spéciales  que  ces  derniers  : le 
pôle  boréal  de  la  terre  est  celui  qui  correspond  au  pôle  boréal  du 
ciel;  et  de  même  le  pôle  austral  do  la  terre  correspond  au  pôle 
austral  du  ciel. 

Un  plan  mené  par  le  centre  de  la  terre,  perpendiculairement  à 
la  ligne  des  pôles,  coupe  sa  surface  suivant  un  grand  cercle  qu’on 
nomme  l'équateur  terrestre. 

Tout  plan  perpendiculaire  à la  ligne  des  pôles,  qui  coupe  la  terre, 
sans  passer  par  son  centre,  détermine  sur  sa  surface  un  petit  cercle 
auquel  on  donne  le  nom  de  parallèle  terrestre. 

Tout  plan  mené  par  la  ligne  des  pôles  , coupe  la  surface  de  la 
terre  suivant  un  grand  cercle  : les  divers  cercles  obtenus  de  cette 
manière,  analogues  aux  cercles  de  déclinaison  de  la  sphère  céleste, 
sont  ce  qu’on  nomme  les  méridiens.  Il  est  aisé  de  comprendre  pour- 
quoi ce  nom  de  méridien,  attribué  déjà  précédemment  au  plan  mené 
par  la  verticale  d'un  lieu  et  par  l'axe  du  monde,  se  trouve  égale- 
ment donné  à chacun  des  grands  cercles  de  la  terre  qui  passent  par 
les  deux  pôles  D’après  les  lois  de  l'équilibre  des  liquides,  la  verti- 
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raie  d'un  lieu  (§41)  est  nécessairement  perpendiculaire  à la  sur- 
face des  mers,  au  point  où  elle  perce  cette  surface;  si  donc  on 
admet  que  la  surface  des  mers  est  sphérique,  la  verticale  doit  être 
dirigée  suivant  un  des  rayons  do  la  sphère  : il  en  résulte  que  le  plan 
mené  par  la  verticale  et  l’axe  du  monde  coupe  précisément  la 
sphère  terrestre  suivant  un  grand  cercle  passant  par  ses  deux  pôles. 
Ainsi,  dans  l'hypothèse  de  la  sphéricité  de  la  terre,  le  plan  d'un 
des  cercles  que  l'on  nomme  méridiens  coïncide  avec  le  pian  méri- 
dien d'un  quelconque  des  lieux  de  la  terre  situés  sur  ce  cercle. 

§ 95.  Longitudes  et  latitude»  géographique*. — Nous  avons 
vu  comment  on  définit  la  position  d’un  astre  sur  la  sphère  céleste, 
à l aide  de  son  ascension  droite  et  do  sa  déclinaison  (§  79);  c'est 
par  un  moyen  entièrement  analogue  qu’on  définit  la  position  d'un 
lieu  sur  la  terre,  en  se  servant  des  e 

cercles  dont  nous  venons  de  parler. 

Soit  A , / îg . 1 51 , le  lieu  dont  il  s’agit . 

Si  l’on  mène  le  méridien  PAQ,  la 
distance  du  point  M où  il  coupe  l'é- 
quateur EE,  à 'un  point  fixe  O pris  e 
sur  cet  équateur,  se  nomme  la  longi- 
tude géographique,  ou  simplement  la 
longitude  du  point  A ; la  distance  AM 
du  point  A à l'équateur,  comptéo  sur 
le  méridien  PAQ,  se  nomme  sa  lati- 
tude géographique,  ou  simplement  sa 
latitude.  Ces  distances  s’évaluent  en 
degrés,  minutes  et  secondes,  comme  les  ascensions  droites  et  les 
déclinaisons. 

La  latituded'un  lieu,  comme  la  déclinaison  d'un  astre,  se  compte 
de  0°  à 90°;  elle  est  boréale  ou  australe,  suivant  que  le  lieu  se 
trouve  dans  l’hémisphère  boréal  ou  dans  l'hémisphère  austral  de  la 
terre. 

Quant  à la  longitude,  elle  ne  se  compte  pas  tout  à fait  de  la  même 
manière  que  l’ascension  droite  d’un  astre;  au  lieu  de  la  compter 
toujours  dans  un  même  sens,  et  de  0"  à 360°,  on  la  compte  d’un 
côté  ou  do  l’autre  de  l'origine  O des  longitudes , de  telle  manière 
qu  elle  ne  dépasse  pas  1 80”.  Il  est  indispensable  dès  lors  d'indiquer 
le  sens  dans  lequel  se  compte  la  longitude  de  chaque  lieu  : c’est  ce 
qu’on  fait  en  faisant  suivre  la  valeur  numérique  de  cette  longitude 
de  la  lettre  E ou  de  la  lettre  O,  suivant  qu  elle  est  prise  à l’est  ou 
à l’ouest  de  l’origine  des  longitudes. 

L'origine  fixe,  à partir  de  laquelle  on  compte  les  longitudes  géo- 
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graphiques,  peut  être  choisie  arbitrairement  sur  l'équateur  ter- 
restre, de  même  que  l'origine  des  ascensions  droites  pouvait  l'être 
sur  l'équateur  céleste.  Ainsi  que  nous  l’avons  déjà  dit,  tous  les 
astronomes  s’accordent  à prendre  un  même  point  du  ciel  pour  ori- 
gine des  ascensions  droites;  mais  il  n'en  est  pas  de  même  pour  les 
longitudes  géographiques.  Le  ciel  est  un  terrain  neutre  où  le  choix 
de  tel  ou  tel  point  comme  origine  des  ascensions  droites  importait 
fort  peu  à l'amour-propre  des  nations;  sur  la  terre,  au  contraire, 
chaque  peuple  veut  faire  partir  les  longitudes  du  point  où  l'équa- 
teur terrestre  est  coupé  par  le  méridien  d’un  des  lieux  principaux 
de  son  pays.  C’est  en  vain  que  pendant  longtemps  on  a cherché  à 
faire  adopter  par  tous  les  peuples  le  méridien  de  l’île  de  Fer  (la 
plus  occidentale  des  îles  Canaries)  comme  point  de  départ  pour  les 
longitudes  : l’amour-propre  national  l’a  emporté.  En  France,  les 
longitudes  se  comptent  à partir  du  méridien  de  l’Observatoire  de 
Paris;  en  Angleterre,  on  les  compte  tantôt  du  méridien  de  l’Ob- 
servatoire de  Greenwich,  tantôt  de  celui  de  l'église  Saint-Paul  de 
Londres. 

Le  mot  géographique,  que  l’on  ajoute  souvent  aux  mots  longitude 
et  latitude,  a pour  objet  de  distinguer  les  longitudes  et  latitudes, 
telles  que  nous  venons  de  les  définir,  des  longitudes  et  latitudes 
célestes  dont  nous  parlerons  plus  lard.  On  n'emploie  les  mots  longi- 
tude et  latitude  seuls,  que  lorsqu'il  no  peut  pas  y avoir  d’incertitude 
sur  l’espèce  de  longitude  ou  de  latitude  dont  on  veut  parler. 

11  n'est  peut-être  pas  inutile  d’indiquer  l’origine  des  mots  longi- 
tude et  latitude.  Les  Romains,  d’où  nous  viennent  ces  dénomina- 
tions, ne  connaissaient  qu’une  petite  partie  des  continents  qui 
existent  sur  la  terre;  cette  partie  était  beaucoup  plus  étendue  dans 
le  sens  de  l'équateur  et  des  parallèles  terrestres,  que  dans  le  sens 
des  méridiens:  de  là  le  mot  de  longitude [longitudo,  longueur) pour 
une  distance  qui  se  comptait  dans  le  sens  de  la  plus  grande  dimen- 
sion du  monde  connu,  et  le  mol  de  latitude  (lutitudo,  largeur)  pour 
une  distance  qui  se  comptait  dans  le  sens  dosa  plus  petite  dimension. 

§ 96 . Mesure  des  latitudes  géographiques. — La  détermina- 
tion de  la  latitude  d’un  lieu  ne  présente  pas  de  difficultés.  Soient  A , 
fig.  152,  le  lieu  que  l’on  considère,  PEQE'  son  méridien,  EE'  l’in- 
tersection de  l’équateur  avec  ce  méridien,  et  PQ  la  ligne  des  pôles 
de  la  terre.  C’est  l’arc  AE,  ou,  ce  qui  revient  au  même,  l’angle  AGE, 
qui  représente  la  latitude  cherchée.  L’angle  POE  étant  droit,  cette 
latitude  est  le  complément  de  l’angle  AGP:  mais  l’angle  AOP  n’est 
autre  chose  que  la  distance  zénithale  ZAP'  du  pôle  de  la  sphère 
céleste,  pour  un  observateur  placé  au  point  À,  puisque  PQ  est  une 
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parallèle  à l'axe  du  monde  tel  qu’on  l'obtient  par  des  observations 
astronomiques  faites  en  un  lieu  quelconque  cio  la  terre  : donc  la 
latitude  géographique  du  point  A est  le  complément  de  la  distance 
zénithale  du  pôle  en  ce  point.  La  hauteur  P AH  du  pôle  au-dessus 
de  1 horizon  étant  aussi  le  complément  de  la  distance  zénithale  ZAP', 
on  peut  dire  encore  que  la  lati- 
tude géographique  d un  lieu  est 
égale  à la  hauteur  du  pôle  au- 
dessus  de  l’horizon  de  ce  lieu. 

On  voit  donc  que  la  détermina- 
tion de  la  latitude  d’un  lieu  se  ra- 
mène à la  mesure  do  la  distance 
zénithale  du  pôle  en  ce  lieu.  Cette 
mesure  s’effectue  en  opérant 
comme  nous  l’avons  expliqué  pré- 
cédemment (§  68),  pour  arrivera 
laconnaissancede  l axedu  monde. 

On  détermine  les  distances  zéni- 
thales d’une  môme  étoile,  à son 
passage  supérieur  et  à son  pas- 
sage inférieur  dans  le  méridien  du 
lieu  ; puis,  après  avoir  corrigé  ces 
deux  angles  de  l'effet  de  la  réfrac- 
tion, on  en  prend  la  moyenne,  ce  qui  donne  précisément  la  distance 
zénithaledu  pôle.  Il  n’y  a plus  dès  lorsqu'à  retrancher  ccttodistance 
zénithale  de  90",  pour  trouver  la  latitude  du  lieu. 

§ 97.  Mesure  des  longitudes  géographiques. — La  longitude 
m lieu,  d’après  la  définition  qui  en  a été  donnée,  est  évidemment 
• gle  compris  entre  le  méridien  de  ce  lieu  et  le  méridien  qui  sert 
rigine  aux  longitudes.  Pour  la  déterminer,  on  se  fonde  sur  l'uni- 
•mité  du  mouvement  de  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste , 
nsi  qu’on  l’a  déjà  fait  pour  mesurer  les  ascensions  droites  (§  82). 
ans  ce  mouvement  apparent  de  la  sphère  céleste,  les  divers  cer- 
es  de  déclinaison,  qu’on  imagine  sur  sa  surface,  viennent  succes- 
vcment  se  placer  dans  le  plan  de  chacun  des  méridiens  terrestres, 
ur  trouver  langle  compris  entre  deux  de  ces  méridiens,  il  suffit 
îc  de  déterminer  le  temps  que  met  un  mémo  cercle  de  déclinai— 
,n  à aller  de  l’un  à l’autre,  c’est-à-dire  d’observer  l’intervalle  de 
einps  compris  entre  les  passages  d’une  môme  étoile  dans  ces  deux 
méridiens.  Ce  temps  étant  connu  en  heures,  minutes  et  secondes 
sidérales,  on  en  conclura  sans  peine  l'angle  formé  par  les  plans  des 
deux  méridiens,  en  se  fondant  sur  ce  que  la  sphère  céleste  emploie 
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24  heures  sidérales  à faire  un  lour  entier,  c’est-à-dire  à tournoi 
d’un  angle  de  360°  : chaque  heure  correspondra  à un  angle  de 
4 5 degrés;  chaque  minute  de  temps,  à un  angle  do  15  minutes; 
et  chaque  seconde  de  temps,  à un  angle  de  15  secondes  (§  82). 

Le  principe  de  la  mesure  des  longitudes  géographiques  est,  comme 
on  voit,  tout  aussi  simple  que  celui  de  la  mesure  des  latitudes; 
mais  l’application  en  est  incomparablement  moins  facile.  La  déter- 
mination des  longitudes  est  une  des  opérations  qui  présentent  le 
plus  de  difficultés.  C’est  ce  que  nous  ferons  comprendre  sans  peine, 
par  les  détails  dans  lesquels  nous  allons  entrer. 

Au  premier  abord,  il  semble  tout  aussi  simple  de  déterminer  la 
longitude  d'un  lieu  que  de  mesurer  l’ascension  droite  d’un  astre: 
l’ascension  droite  se  trouve,  en  observant  le  temps  qui  s’écoule 
entre  les  passages  de  l’astre  et  de  l’origine  des  ascensions  droites, 
dans  le  méridien  du  lieu  où  l’on  est  placé;  la  longitude  d’un  lieu 
s'obtient  en  observant  le  temps  qui  s’écoule  entre  les  passages  d’une 
même  étoile  dans  le  méridien  du  lieu  et  dans  le  méridien  qui  sert 
d’origine  aux  longitudes.  La  différence  essentielle  entre  ces  deux 
opérations,  c’est  que,  pour  mesurer  une  ascension  droite,  l'obser- 
vateur ne  se  déplace  pas,  et  se  sert  d’une  mémo  horloge  sidérale 
pour  déterminer  le  temps  dont  il  a besoin;  tandis  que,  pour  mesu- 
rer une  longitude,  il  faut  observer  les  passages  d’une  même  étoile 
dans  deux  lieux  différents,  et  comparer  les  temps  que  marquerait 
une  même  horloge  sidérale,  lors  de  ces  deux  passages.  Il  n’est  pas 
possible  de  se  servir  d’une  même  horloge  pour  cette  dernière  opéra- 
tion ; deux  observateurs,  placés  chacun  dans  un  des  deux  lieux  pour 
observer  le  passage  de  l’étoile  se  servent  nécessairement  de  deux 
horloges  différentes.  Les  indications  fournies  par  ces  deux  horloges 
ne  peuvent  évidemment  servir  à la  détermination  de  l'angle  com- 
pris entre  les  méridiens  des  deux  lieux,  que  si  elles  sont  complète- 
ment d’accord,  ou  au  moins  si  l’on  sait  de  combien  l’une  d’elles 
avance  ou  retarde  sur  l’autre  ; sans  quoi  il  ne  serait  pas  possible  de 
déduire  des  deux  observations  le  temps  qui  s’est  écoulé  de  l’une 
à l’autre.  Or,  c’est  la  comparaison  de  ces  deux  horloges,  pour  dé- 
terminer l’avance  ou  le  retard  de  l’une  sur  l’autre,  qui  présente 
les  plus  grandes  difficultés,  en  raison  de  la  grande  distance  qui 
sépare  souvent  les  deux  lieux  où  elles  sont  installées.  Nous  allons 
voir  quels  sont  les  divers  moyens  que  l’on  emploie  pour  effectuer 
cette  comparaison. 

Concevons  que  les  lieux  A,  B,  fig.  1 53,  où  sont  placées  les  deux 
horloges  dont  on  veut  comparer  les  indications  simultanées,  soient 
assez  rapprochés  l’un  de  l’autre  pour  que  de  chacun  d’eux  on  [misse 
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apercevoir  une  fusée  lancée  en  un  point  intermédiaire  C.  A 1 instant 
précis  où  cette  fusée  éclatera  en  l'air,  on  notera,  en  A et  en  II,  les 
heures  marquées  par  les  deux  horloges, 
et  la  comparaison  des  deux  résultats 
fera  connaître  la  quantité  dont  l’une 
des  deux  horloges  avanco  sur  l’autre. 

Si  les  deux  lieux  dont  il  s'agit,  sans 
être  trop  loin  l'un  de  l'autre,  ne  sont 
cependant  pas  assez  rapprochés  pour 
que  ce  moyen  réussisse,  on  peut  se 
servir  de  plusieurs  fusées  lancées  de 
divers  endroits,  et  d'horloges  ou  do  chronomètres  installés  dans 
un  nombre  convenable  de  positions  intermédiaires.  Une  fusée  lancée 
entre  les  points  A,  C,  fiy.  154,  permettra  de  comparer  les  mar- 
ches des  horloges  placées  en  ces  deux  lieux  ; une  seconde  fusée, 
lancée  entre  les  points  C,  D,  fera  également  connaître  l'avance  ou 
lo  retard  de  l’horloge  placée  en  D sur  celle  qui  se  trouve  en  U,  et 
ainsi  de  suite  ; enfin,  de  ces  divers  résultats  partiels,  combinés 
entre  eux,  on  déduira  sans  peine  le  résultat  définitif  que  l'on  a en 
vue,  c'est-à-dire  l’avance  ou  le  retard  de  l horloge  placée  en  B sur 
l'horloge  placée  en  A. 

L'invention  toute  récente  et  si  merveilleuse  du  télégrapho  élec- 
trique fournit  un  excellent  moyen  pour  comparer  les  indications 
simultanées  de  deux  horloges  placées  en  des  lieux  qui  sont  reliés 
l'un  à l'autre  par  un  télégraphe  do  ce  genre.  Un  signal,  effectué  à 
une  des  extrémités  de  la  ligne  télégraphique,  se  transmet  avec 
une  telle  rapidité  à l’autre  extrémité  de  cette  ligne,  qu'on  peut 
regarder  cette  transmission  comme  instantanée,  sans  commettre 
aucune  erreur  appréciable  pour  la  question  qui  nous  occupe.  Ce 
signal,  observé  en  même  temps  par  deux  personnes  placées  aux 
extrémités  de  la  ligne  télégraphique,  produit  donc  exactement  le 
môme  effet  que  l'un  des  signaux  de  feu  dont  nous  venons  de  parler. 

Lorsque  les  deux  lieux  dont  il  s’agit  sont  trop  loin  l’un  de  l'autre 
pour  qu’on  puisse  se  servir  de  signaux  de  feu,  et  quo  ces  deux 
lieux  ne  sont  pas  reliés  par  un  télégraphe  électrique,  on  a recours 
aux  phénomènes  célestes.  Nous  ne  pouvons,  en  ce  moment,  entrer 
dans  aucun  détail  sur  ce  sujet  ; nous  y reviendrons  plus  lard, 
lorsque  l’occasion  s'en  présentera.  Nous  nous  contenterons  seule- 
ment de  dire  qu'un  phénomène  instantané,  qui  se  produit  dans  le 
ciel,  peut  servir  tout  aussi  bien  qu'un  signal  de  feu,  ou  un  signal 
électrique,  pour  comparer  les  marches  des  horloges  placées  en  des 
lieux  différents  de  la  terre  ; et  qu'un  pareil  phénomène  présente  le 
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grand  avantage  do  pouvoir  être  observé  en  même  temps  do  lieux 
extrêmement  éloignés  les  uns  des  autres.  Nous  verrons  plus  tard 
quels  sont  les  phénomènes  célestes  que  l’on  choisit  pour  cela. 

Enfin  un  dernier  moyen,  qui  peut  servir  dans  toutes  les  circon- 
stances, consiste  à transporter  un  chronomètre  de  l'un  des  deux 
lieux  dans  l’autre,  après  l’avoir  réglé  sur  Ihorloge  du  premier  de 
ces  deux  lieux  ; en  comparant  ce  chronomètre  avec  la  seconde  hor- 
loge, on  verra  de  combien  elle  avance  ou  retarde  sur  la  première. 
Le  chronomètre  peut  même  tenir  lieu  de  la  seconde  horloge,  et  être 
employé  à la  détermination  de  l'heure  à laquelle  une  étoile  traverse 
le  méridien  du  second  lieu.  L’exactitude  de  cette  méthode  repose 
essentiellement  sur  la  bonté  du  chronomètre  dont  on  se  sert.  Le 
transport  de  ce  chronomètre  d'un  lieu  à un  autre  exigeant  souvent 
un  temps  assez  long,  il  est  indispensable  que,  pendant  tout  ce 
temps,  sa  marche  n’éprouve  pas  la  plus  légère  variation,  sans  quoi 
il  en  résulterait  une  erreur  notable  pour  la  longitude  cherchée. 
Cependant  ce  moyen  de  déterminer  les  longitudes  est  si  commode, 
qu'il  est  presque  toujours  employé  par  les  marins,  et  c’est  dans  ce 
but  que  l’on  construit  les  montres  marines,  dont  nous  a\ons  déjà 
parlé  précédemment  (§§  16  et  17).  Une  bonne  montre  de  celte  es- 
pèce, mise  d’accord  au  moment  du  départ  avec  I horloge  de  l’Ob- 
servatoire de  Paris,  permet  pendant  longtemps  aux  navigateurs  de 
connaître,  avec  une  exactitude  suffisante,  l’heure  que  marque  cette 
horloge  à un  instant  quelconque  ; en  notant  l’heure  marquée  par  la 
montre,  au  moment  où  une  étoile  particulière  traverse  le  méridien 
du  lieu  où  l’on  se  trouve,  et  comparant  cette  heure  avec  celle  à la- 
quelle on  sait  que  la  même  étoile  traverse  le  méridien  de  Paris,  on 
en  conclut  tout  de  suite  la  longitude  du  lieu  rapportée  à ce  dernier 
méridien  comme  origine. 

Dans  certaines  circonstances  toutes  spéciales,  où  l’on  a besoin  de 
connaître  la  longitude  d’un  lieu  avec  une  grande  exactitude,  on  se 
sert  de  plusieurs  chronomètres  que  l'on  transporte  simultanément, 
afin  de  pouvoir  comparer  constamment  leur  marche.  Si  tous  ces 
chronomètres  restent  d’accord  pendant  toute  la  durée  du  voyage, 
il  est  extrêmement  probable  que  leur  marche  a été  aussi  régulière 
cpie  celle  d’une  excellente  horloge  fixe,  et  l’on  peut  entièrement  se 
fier  aux  indications  qu'ils  fournissent.  En  faisant  faire  d'ailleurs 
plusieurs  fois  le  même  trajet  à ces  chronomètres,  on  obtient  autant 
dévaluations  distinctes  de  la  longitude  cherchée  ; et  la  moyenne  de 
ces  divers  résultats,  qui  ne  diffèrent  jamais  beaucoup  les  uns  des 
autres,  peut  être  prise  comme  la  véritable  valeur  de  cette  longitude. 
La  première  opération  de  ce  genre  fut  faite  en  1 821  ; par  ordre  de 
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l’amirauté  anglaise,  35  chronomètres  traversèrent  six  fois  la  mer  du 
Nord,  pour  déterminer  les  longitudes  d' Altona,  de  l île  de  Heligoland 
et  de  Bremen,  rapportées  au  méridien  de  l'observatoire  de  Green- 
wich. En  1813,  l'empereur  de  Russie  fit  de  môme  déterminer  la 
longitude  de.  son  nouvel  observatoire  de  Pulkowa  (près  Saint- 
Pétersbourg),  par  rapport  à celui  de  Greenwich,  au  moyen  de 
68  chronomètres  que  I on  transporta  d'un  lieu  à l'autre  et  qui  res- 
tèrent toujours  parfaitement  d’accord. 

Pour  trouver  la  longitude  d'un  lieu,  on  a besoin  d'observer  le 
passage  d’une  étoile  dans  le  méridien  de  ce  lieu.  Il  ne  faut  pas 
croire  que,  pour  cela,  il  soit  nécessaire  d'y  installer  une  lunette  mé- 
ridienne. A l'aide  du  théodolite,  si  l'on  est  sur  terre,  ou  du  sextant, 
si  l’on  est  en  mer,  on  peut  effectuer  toutes  les  opérations  néces- 
saires à la  détermination  des  longitudes,  ainsi  que  des  latitudes. 
Plus  tard,  lorsque  nous  serons  en  mesure  de  compléter  les  pre- 
mières indications  que  nous  venons  de  donner  sur  la  mesure  des 
longitudes,  nous  ferons  voir  comment  on  se  sert  do  ces  instruments 
portatifs,  de  manière  à suppléer  à l’emploi  des  grands  instruments 
fixes  des  observatoires. 

§ 98.  Divers  aspects  du  mouvement  diurne  aux  diffé- 
rents lieux  de  la  terre.  — Le  mouvement  dont  tous  les  astres 
semblent  animés,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre  autour  de  son 
axe,  ne  présente  pas  partout  les  mêmes  apparences  ; ce  mouve- 
ment change  d'aspect  avec  la  latitude  du  lieu  d'où  on  l’observe. 

Si  l’on  était  placé  à l’un  des  pôles  p de  la  terre,  fig.  185,  on 
verrait  l’axe  du  monde  dirigé  sui- 
vant la  verticale  pZ  ; l'équateur  cé- 
leste serait  dans  le  plan  de  l’hori- 
zon HH';  toutes  les  étoiles  situées 
dans  l'un  des  deux  hémisphères 
resteraient  constamment  visibles , 
et  celles  de  l'autre  hémisphère  con- 
stamment invisibles.  Chaque  étoilo 
située  au-dessus  du  plan  de  l'hori-  H 
zon  tournerait  autour  de  la  verti- 
cale, en  décrivant  un  cercle  parallèle 
à ce  plan,  et  restant  par  conséquent 
toujours  à la  mémo  hauteur;  aucune 
étoile  ne  se  lèverait  ni  ne  se  cou- 
cherait. 

Étant  placé  en  un  lieu  quelconque  A,  fig.  1 56,  situé  entre  l’équa- 
teur et  l’un  des  pôles  de  la  terre,  on  verra  les  choses  se  passer  tout 
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autrement  L'axe  du  monde  aura  une  direction  PAQ  parallèle  à t axe 
de  rotation  pq  de  la  terre.  L’inclinaison  de  cette  ligne  PAQ  sur  l'ho- 
rizon HH'  variera  avec  la  latitude 
® géographique  du  point  A , puisque 

a F,R- 15C-  | l’angle  PAH' est  égal  à cette  lati- 

tude (§96).  Toutes  les  étoiles  situées 
dans  l’hémisphère  KPE',  et  dont 
la  déclinaison  est  plus  grande  que 
l’angle  E'AH',  resteront  constam- 
ment au-dessus  de  l’horizon  ; toutes 
celles  qui  sont  dans  lhémisphère 
opposé,  et  dont  la  déclinaison  est 
également  plus  grande  que  E'AH', 
ou , ce  qui  est  la  même  chose , plus 
grande  que  EAH  , ne  s élèveront 
jamais  au-dessus  de  l’horizon.  Tou- 
tes les  étoiles  intermédiaires,  c est-à-dire  dont  la  déclinaison  est 
plus  petite  <pie  l’angle  EAH  ou  E'AH',  quel  que  soit  celui  des  deux 
hémisphères  où  elles  se  trouvent  placées,  s’élèveront  au-dessus  de 
l’horizon,  et  s’abaisseront  au-dessous  de  ce  plan,  dans  P espace  de 
chaque  jour  sidéral.  Mais  l’intervalle  de  temps  compris  entre  le 
lever  et  le  coucher  de  chacune  d’elles  sera  loin  d élie  le  même 
pour  toutes  ; le  cercle  ee'  décrit  par  chaque  étoile  ost  coupé  par 
l’horizon  HH' en  deux  portions  em,e'm,  qui  sont  généralement 
inégales,  et  d’autant  plus  inégales  que  1 étoile  est  plus  éloignée  do 
l’équateur  EE'  : la  portion  em,  située  au-dessus  de  l’horizon,  est 
plus  grande  que  l’autre  portion  t'm,  pour  les  étoiles  situées  dans 
l hémisphère  EPE',  et  plus  petite,  au  contraire,  que  cette  autre 
portion  e'm,  pour  les  étoiles  de  l’hémisphère  EQE'.  C’est  ainsi  qu’à 
l’Observatoire  de  Paris,  dont  la  latitude  est  de  48°  50'  II",  on  voit 
les  étoiles  de  l’hémisphère  boréal,  dont  la  déclinaison  surpasse 
41°  9'  49",  rester  constamment  au  dessus  de  l’horizon  ; les  étoiles 
de  l’hémisphère  austral,  dont  la  déclinaison  surpasse  la  même  li- 
mite de  41“  9'  49",  restent  toujours  au-dessous  de  ce  plan,  et  par 
conséquent  ne  sont  jamais  visibles  ; enfin,  les  étoiles  dont  la  décli- 
naison est  inférieure  à 41°  9'  49",  se  lèventet  se  couchent  chaque 
jour,  en  restant  plus  ou  moins  longtemps  au-dessus  de  l’horizon, 
suivant  qu’elles  sont  plus  ou  moins  rapprochées  du  pôle  boréal  de 
la  sphère  céleste. 

En  allant  du  pôle  de  la  terre  vers  son  équateur,  on  verra  l’axe 
du  monde  s’abaisser  de  plus  en  plus  vers  l’horizon;  le  nombre  des 
étoiles  qui  restent  constamment  au-dessous  de  ce  plan  ira  tdujonrs 
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en  diminuant,  tandis  que  le  nombre  de  celles  qui  se  lèvent  et  se 
couchent  ira  en  augmentant.  Enfin, 
lorsqu’on  sera  en  un  point  de  l'équa- 
teur de  la  terre,  fig.  157,  l’axe  du 
monde  sera  dirigé  dans  le  plan  do 
l’horizon;  toutes  los  étoiles,  sans 
aucune  exception,  se  lèveront  et  se 
coucheront , et  chacune  d’elles  res- 
tera autant  au-dessus  de  l’horizon 

H 

qu’au-dessous.  Il  est  clair,  en  effet, 
que  le  cercle  ee'  décrit  par  une  étoile, 
en  vertu  du  mouvement  diurne , 
sera  coupé  en  deux  parties  égales 
em , e'm,  par  l’horizon  HH',  quelle 
que  soit  la  position  que  cette  étoile 
occupe  dans  le  ciel. 

Ces  diverses  circonstances,  que  présente  le  mouvement  diurne 
dans  les  divers  lieux  de  la  terre,  peuvent  être  étudiées,  avec  la 
plus  grande  facilité,  au  moyen  d’un  globe  céleste  monté  comme 
l’indique  la  figure  128  (page  137).  Il  suffit,  pour  cela,  de  donner 
successivement  à l’axe  PQ  du  globe  différentes  inclinaisons  sur  le 
plan  de  l'horizon  HHr  ; en  faisant  tourner  le  globe  autour  de  l'axe 
PQ,  dans  chacune  des  positions  qu’on  aura  données  à cet  axe,  on 
aura  l’image  du  mouvement  diurne,  tel  qu’il  a lieu  aux  divers  points 
de  la  terre,  dont  la  latitude  est  égale  à l’angle  que  fait  la  ligne  PQ 
avec  le  plan  HH'. 

§ 99.  Ce  qu’on  entend  par  longitudes  et  latitudes  géo- 
graphiques, dans  le  cas  où  l’on  regarde  la  terre  comme 
n’étant  pas  sphérique.  — La  définition  qui  a été  donnée  des 
longitudes  et  latitudes  géographiques  (§  95)  suppose  essentielle- 
ment que  la  surface  de  la  terre  est  sphérique.  Il  est  donc  naturel 
de  se  demander  ce  qu’on  doit  entendre  par  les  mots  longitude  et 
latitude , dès  le  moment  qu’on  ne  regarde  plus  la  terre  comme 
ayant  exactement  la  figure  d’une  sphère. 

Nous  avons  dit  que  la  latitude  d'un  lieu,  c’est  la  distance  de  ce 
lieu  à l'équateur  terrestre,  comptée  sur  un  méridien,  et  évaluée  en 
degrés,  minutes  et  secondes.  Mais  nous  avons  vu  ensuite  (§  96)  que 
la  latitude,  ainsi  définie,  est  le  complément  delà  distance  angulaire 
du  zénith  au  pôle  de  la  sphère  céleste  ; ou  bien  encore  que  la  lati- 
tude est  égale  à la  hauteur  angulaire  de  ce  pôle,  au-dessus  de  l’ho- 
rizon. Cos  derniers  énoncés  sont  entièrement  indépendants  de  la 
figuro  de  la  terre  ; nous  les  regarderons  désormais  comme  servant 
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de  définition  à la  latitude  géographique  d'un  lieu.  F.n  sorte  que  nous 
pourrons  ne  plus  considérer  la  terre  comme  sphérique,  sans  que  le 
mot  latitude  cesse  denous  représenter  quelque  chose  de  parfaitement 
déterminé  pour  chaque  lieu  de  la  terre  ; et  la  mesure  de  la  latitude 
s’effectuera  toujours  comme  nous  l’avons  indiqué  précédemment. 

De  môme  nous  avons  dit  que  la  longitude  d'un  lieu,  c’est  la  por- 
tion de  l'équateur  terrestre  compriso  entre  le  méridien  de  ce  lieu 
et  un  point  fixe  de  l'équateur,  point  que  l’on  prend  habituellement 
sur  le  méridien  d'un  lieu  remarquable,  qui  sert  ainsi  d'origine  aux 
longitudes.  Mais  nous  avons  reconnu  que  cette  longitude  n’est  autre 
chose  que  l'angle  compris  entre  le  plan  méridien  du  lieu  que  l’on 
considère  et  le  plan  méridien  du  lieu  particulier  pris  pour  origine 
des  longitudes.  Ce  dernier  énoncé,  indépendant  de  la  figure  de  la 
terre,  nous  servira  désormais  de  définition  pour  les  longitudes  géo- 
graphiques ; et,  quelle  que  soit  la  forme  qu’affecte  la  terre,  la  me- 
sure des  longitudes  s'effectuera  exactement  de  la  même  manière 
que  si  la  terre  était  sphérique. 

§ 100.  Équateur,  parallèles,  méridiennes,  dans  l'hypo- 
thèse où  la  terre  n'est  pas  sphérique.  — Dansl  hypothèse  de 
la  sphéricité  de  la  terre,  nous  avons  imaginé  sur  sa  surface  une 
série  de  cercles  auxquels  nous  avons  donné  les  noms  d 'équateur, 
de  parallèles  et  de  méridiens.  Quand  on  ne  regarde  plus  la  terre 
comme  sphérique,  on  conserve  les  mêmes  dénominations,  ou  au 
moins  des  dénominations  analogues  : nous  allons  voir  à quoi  elles 
correspondent. 

On  nomme  équateur  terrestre , la  ligne  tracée  sur  la  surface  do 
la  terre,  qui  passe  par  tous  les  points  dont  la  latitude  est  nulle. 

On  nomme  de  même  parallèle  terrestre,  une  ligne  qui  passe  par 
tous  les  points  qui  ont  une  même  latitude. 

Les  pôles  de  la  terre  sont  les  deux  points  dont  la  latitude  est  de 
90  degrés. 

Enfin , on  nomme  méridienne,  une  ligne  qui  contient  tous  les 
points  qui  ont  une  même  longitude.  Dans  le  cas  où  la  terre  était 
regardée  comme  sphérique,  il  n’y  avait  pas  d'inconvénient,  ainsi 
que  nous  l’avons  vu  (§  94),  à employer  le  mot  méridien  pour  dési- 
gner, soit  le  plan  mené  par  la  verticale  d'un  lieu  et  l'axe  du  monde, 
soit  le  grand  cercle  terrestre  passant  par  ce  lieu  et  les  deux  pôles 
de  la  terre  ; mais  il  n’en  eût  pas  été  de  même,  si  l'on  avait  conservé 
le  même  mot  pour  l'appliquer  à la  ligne  menée  par  tous  les  points 
qui  ont  une  même  longitude.  C’est  pour  cela  que  le  mot  méridienne 
a été  adopté  pour  désigner  cette  ligne.  Les  plans  méridiens  des  di- 
vers lieux  situés  sur  une  même  méridienne  ne  forment  pas  néces- 
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sairement  un  seul  et  même  plan  ; ils  sont  seulement  parallèles  entre 
eux,  puisqu  ils  sont  tous  parallèles  à l'axe  de  rotation  de  la  terre, 
et  qu  ils  font  un  môme  angle  avec  le  méridien  du  lieu  qui  sertd  ori- 
gine aux  longitudes. 

On  peut  se  faire  une  idée  assez  nette  de  la  forme  qu’affecte  une 
ligne  méridienne  sur  la  surface  de  la  terre,  par  les  considérations 
suivantes.  Imaginons  que  l'on  circonscrive  à la  surface  de  la  terre 
un  cylindre  dont  les  génératrices  soient  perpendiculaires  au  plan 
méridien  d un  lieu  particulier  A,  fig.  1 58.  Ce  cylindre  touchera  la 
terre  tout  le  long  d’une  ligne  ABC, 
qui  ne  sera  autre  chose  que  la  mé- 
ridienne du  point  A.  En  effet,  si  l'on 
mène  par  un  point  quelconque  B de 
cette  ligne  un  plan  parallèle  au  plan 
méridien  du  point  A , c'est-à-dire 
perpendiculaire  aux  génératrices  du 
cylindre  circonscrit , ce  plan  sera 
parallèle  à l’axe  de  rotation  do  la 
terre,  et,  de  plus,  il  contiendra  évi- 
demment la  verticale  du  point  B : 
donc  ce  plan  sera  le  méridien  du  point  B.  11  en  résulte  que  tous  les 
plans  méridiens  des  divers  points  de  la  ligne  ABC,  sont  parallèles 
à celui  du  point  A,  c’est-à-dire  qu'ils  sont  parallèles  entre  eux,  et 
qu’en  conséquence  la  ligne  ABC  est  bien  une  méridienne. 

On  aura  de  même  une  idée  de  la  forme  de  l’équateur,  on  circon- 
scrivant à la  terre  un  cylindre  dont  les  génératrices  soient  parallèles 
à l'axe  du  monde.  L’équateur  sera  la  ligne  do  contact  de  ce  cylindre 
avec  la  surface  de  la  terre. 

§ '101.  Marche  ù suivre  pour  déterminer  la  figure  de  la 
terre.  — Il  nous  est  impossible  d’effectuer  des  opérations  autre- 
ment que  sur  la  surface  de  la  terre,  ou  au  moins  à une  faible  dis- 
tance de  cette  surface,  telle  que  nous  la  comprenons  (§  93).  C’est 
donc  uniquement  par  des  opérations  de  ce  genre  que  nous  devons 
étudier  la  surface  de  la  terro , pour  en  déterminer  la  forme.  Ce 
qu’il  y a de  plus  simple  et  de  plus  naturel  pour  cela,  c’est  de  cher- 
cher de  quelle  manière  varie  la  courbure  de  cette  surface,  d’un  lieu 
à un  autre  ; car  do  la  connaissance  des  diverses  courbures  qu  elle 
présente,  nous  devons  pouvoir  déduire , sans  difficulté,  celle  des 
parties  plus  ou  moins  plates  et  des  proéminences  plus  ou  moins 
prononcées  dont  elle  est  formée. 

Mais  ce  n'est  pas  avec  ce  caractère  de  généralité  quo  la  question 
s'est  présentée  tout  d’abord.  Les  considérations  théoriques  qui  ont 
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fait  dire  à Huygens  et  à Newton  que  la  terre  n’est  pas  sphérique, 
les  ont  conduits  en  même  temps  à annoncer  que  la  surface  de  la 
terre  doit  avoir  la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution,  aplati  dans 
le  sens  de  la  ligne  des  pôles.  On  sait  que  Y ellipse  est  la  courbe  que 
l’on  décrit  en  faisant  glisser  la  pointe  d’un  crayon  C,  /»</.  1 59,  le 

long  d’un  fil  FGF',  dont  les 
deux  extrémités  sont  fixées 
en  F et  en  F',  en  ayant  soin 
que  ce  fil  soit  constamment 
tendu  par  le  crayon.  Los  deux 
points  fixes  F,  F'  se  nomment 
les  foyers  de  l’ellipse  ; la 
ligne  AA',  qui  passe  par  les 
deux  foyers,  est  le  gruml  axe 
de  la  courbe;  le  point  O,  mi- 
lieu du  grand  axe,  ou  de  la 
distance  FF' des  deux  foyers, 
est  le  centre  de  l’ellipse;  la 
ligne  Bli',  menée  par  le  centre  O,  perpendiculairement  au  grand 
axe  AA',  en  est  le  petit  axe.  Si  l’on  imagine  que  l’ellipse  tourne 
autour  de  son  petit  axe  BB',  elle  engendrera  une  surface  à laquelle 
on  donne  le  nom  d'ellipsoïde  de  rêx'olution  aplati.  Telle  est  la  forme 
qu’Huygens  et  Newton  attribuaient  à la  surface  de  la  terre,  on 
ajoutant  que  le  petit  axe  de  l’ellipse,  c’est-à-dire  l’axe  autour  duquel 
la  courbe  a tourné  pour  engendrer  la  surface,  était  précisément  la 
ligne  des  pôles  de  la  terro.  Les  mesures  que  l’on  effectua  dès  lors 
sur  la  surface  de  notre  globe  n’avaient  donc  pas  pour  objet  de  cher- 
cher quelle  était  la  forme  de  la  surface  de  la  terre,  sans  rien  pré- 
juger sur  cette  forme;  mais  elles  étaient  faites  uniquement  dans  le 
but  do  vérifier  la  réalité  des  idées  émises  par  ces  deux  illustres 
géomètres,  ainsi  quo  de  déterminer  la  grandeur  de  l’aplatissement 
dont  ils  annonçaient  l’existence. 

La  terre  étant  regardée  comme  un  ellipsoïde  de  révolution  aplati, 
dont  la  ligne  des  pôles  était  l’axe,  l’équateur  et  les  parallèles  se 
trouvaient  être  des  cercles  tout  aussi  bien  quo  dans  le  cas  où  la 
terre  eût  été  sphérique  ; et  les  méridiennes  n’étaient  autre  chose 
que  les  diverses  positions  que  prend  l’ellipse  en  tournant  autour  de 
son  axe,  pour  engendrer  la  surface  de  l’ellipsoïde.  La  détermina- 
tion de  la  figure  de  la  terre  se  réduisait  donc  à la  recherche  de  la 
forme  de  l’ellipse  méridienne. 

C’est  toujours  par  la  mesure  de  la  courbure  de  cette  ellipse,  en 
divers  points,  que  l’on  a dû  chercher  à en  déterminer  la  forme, 
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ainsi  que  nous  le  disions  en  général,  au  commencement  de  ce  pa- 
ragraphe. Si  l’ellipse  méridienne  de  la  terre  a réellement  son  petit 
axe  dirigé  suivant  la  ligne  des  pôles  PQ,  comme  l'indique  la 
figurelGO,  sa  courbure  doit  être  plus  prononcée  vers  lequateurEE' 
que  vers  les  pôles  P,  Q.  Si  l’on 
prend  deux  arcs  mm',  nnr  de 
même  longueur,  et  situés  à des 
distances  différentes  de  l'équa- 
teur, l'angle  mrm'  formé  par 
les  verticales  menées  aux  ex- 
trémités de  celui  qui  en  est  le 
plus  près,  doit  être  plus  grand 
que  l'angle  analogue  mn1. 
formé  par  les  verticales  me- 
nées aux  extrémités  de  l’au- 
tre; ou,  en  d autres  termes, 
pour  avoir  dans  le  voisinage  du  point  n un  arc  dont  les  verticales 
extrêmes  fassent  entre  elles  le  même  angle  que  celles  qui  sont 
menées  aux  extrémités  de  l'arc  mm',  il  faut  lui  donner  une  lon- 
gueur plus  grande  que  celle  de  l'arc  mm',  et  d'autant  plus  grande 
qu'il  est  plus  rapproché  de  l’un  des  pôles.  Si  l'angle  mrm1  est  d'un 
degré,  l’arc  mm'  est  ce  que  l’on  nomme  l’arc  d'un  degré.  On  voit 
donc  que,  si  la  terre  est  aplatie  vers  les  pôles,  l’arc  d'un  degré, 
mesuré  sur  une  méridienne,  no  doit  pas  avoir  partout  la  même 
grandeur;  sa  longueur  doit  augmenter  constamment,  à mesure 
qu'on  s'éloigne  de  l'équateur  pour  se  rapprocher  de  l’un  ou  de 
I autre  des  deux  pôles. 

Ainsi,  d’après  ce  qui  vient  d’être  dit,  tout  se  réduit  à mesurer 
l'arc  d'un  degré  en  divers  points  d’une  méridienne,  et  à comparer 
entre  eux  les  différents  résultats  que  l’on  obtiendra  ainsi.  Et  puis- 
que, dans  l'hypothèse  où  la  terre  a la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révo- 
lution, toutes  les  méridiennes  sont  des  ellipses  égales,  il  n’est  pas 
nécessaire  que  ces  divers  arcs  d’un  degré  soient  tous  pris  sur  uno 
môme  méridienne  ; on  peut  les  mesurer  en  des  points  quelconques 
de  la  surface  de  la  terre,  et  s’en  servir  ensuite  absolument  de  la 
même  manière  que  s’ils  appartenaient  tous  à une  môme  méridienne 
terrestre.  Si  ces  arcs  d'un  degré  sont  d'autant  plus  longs  qu’ils 
correspondent  à des  latitudes  plus  élevées,  on  pourra  en  conclure 
avec  certitude  que  la  terre  est  en  effet  aplatie  vers  les  pôles  ; et  de 
plus,  au  moyen  des  valeurs  numériques  trouvées  pour  cos  arcs  d'un 
degré,  on  pourra  calculer  la  grandeur  de  l’aplatissement  de  la  terre. 

Nous  allons  voir  maintenant  par  quels  moyens  on  arrive  à 
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mesurer  la  longueur  d’un  arc  d'un  degré  pris  sur  une  méridienne. 

§ 102.  Mesure  d'un  arc  d’un  degré,  pris  sur  une  méri- 
dienne. — La  terre  étant  toujours  à peu  près  sphérique  dans  son 
ensemble,  malgré  l'aplatissement  dont  nous  voulons  constater 
l’existence,  la  courbure  d'une  méridienne  terrestre  ne  chango 
pas  beaucoup  d’un  point  à un  autre  ; en  sorte  qu’on  peut,  dans  de 
certaines  limites,  regarder  la  longueur  d’un  arc  do  méridienne 
comme  étant  proportionnelle  à l'angle  formé  par  les  verticales  me- 
nées à ses  extrémités  : si,  dans  ces  limites,  on  prend  en  un  mémo 
lieu  un  arc  double  ou  triple  d’un  autre,  l’angle  iormé  par  ses  verti- 
cales extrêmes  sera  double  ou  triple  de  celui  formé  par  les  verticales 
extrêmes  de  cet  autre  arc.  Si  donc  on  a mesuré  la  longueur  d'un 
arc  de  méridienne,  et  qu’on  ait  déterminé  l’angle  formé  par  les 
verticales  menées  aux  extrémités  de  cet  arc,  il  suffira  de  diviser  la 
longueur  de  l’arc  par  la  valeur  de  l’angle  exprimé  en  degrés  et  frac- 
tions de  degrés,  pour  avoir  la  longueur  de  l'arc  d’un  degré  corres- 
pondant au  lieu  où  l'opération  a été  faite. 

La  détermination  de  l'angle  formé  par  les  verticales  menées  aux 
extrémités  d'un  arc  de  méridienne  ne  présente  pas  la  moindre  dif- 
ficulté ; car,  dans  l’hypothèse  où  l’on  se  place  que  la  surface  do  la 
terre  est  uno  surface  de  révolution,  cet  angle  est  évidemment  la 
différence  des  angles  que  les  deux  verticales  font  avec  l'axe  du 
inonde,  et  par  conséquent  la  différence  entre  les  latitudes  des  deux 
extrémités  de  l’arc.  Il  ne  nous  reste  donc  plus  qu’à  faire  voir  par 
quels  moyens  on  peut  mesurer  la  longueur  d*un  arc  de  méridienne. 

§ 103.  Cette  mesure  peut,  dans  certains  cas  exceptionnels,  s'ef- 
fectuer directement  sur  le  sol,  au  moyen  d'une  règle  de  longueur 
connue  que  l'on  porte  successivement  sur  les  diverses  parties  de 
l’arc.  C’est  ainsi  qu’en  1768,  les  astronomes  Mason  et  Dixon  par- 
vinrent à mesurer  par  ce  procédé  simple  un  arc  de  méridienne  d’une 
longueur  totale  de  538  078,39  pieds  anglais  (le  pied  anglais  vaut 
0m,305),  sur  la  limite  des  États  de  Pensylvanie  et  de  Maryland, 
dans  une  presqu’île  située  entre  les  embouchures  des  rivières 
Chesapeak , Potomack  et  Delaware.  Mais  cette  mesure  n'a  pas  pu 
s'effectuer  sur  un  seul  arc  dirigé  dans  toute  son  étendue  suivant  la 
méridienne  du  point  de  départ.  La  longueur  mesurée  s’est  composée 
en  réalité  de  quatre  arcs  différents  AB,  CD,  EF,  FG,  fig.  161.  Les 
trois  premiers,  dirigés  chacun  suivant  une  méridienne  spéciale, 
ont  été  choisis  de  telle  manière  que  les  latitudes  des  extrémités  B 
et  C fussent  les  mêmes,  ainsi  que  celles  des  extrémités  D et  E ; en 
sorte  que  la  somme  de  ces  trois  arcs  était  égale  à l'arc  AF'  de  la 
première  méridienne,  terminée  au  parallèle  du  point  F.  Le  quatrième 
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arc  KG  était  dirigé  obliquement  par  rapport  au  prolongeaient  de 
l’arc  EF;  mais  la  connaissance  de  l'angle  qu'il  formait  avec  ce 
prolongement  a permis  d’en  conclure  la  longueur 


KG"  de  l’arc  de  méridienne  partant  du  point  F,  et 
aboutissant  au  parallèle  du  point  G : cet  arc  KG", 
égal  à F' G',  a dû  être  ajouté  à la  somme  des  trois 
arcs  AB,  CD,  EF,  pour  fournir  l’arc  total  AG'  de 
la  méridienne  du  point  A.  compris  entre  ce  point  et 
le  parallèle  du  point  G.  C’est  cet  arc  AG'  qui  a été 
trouvé  égal  à 538  078,39  pieds  anglais.  La  latitude 
du  point  A était  de  39°  56'  1 9";  celle  du  point  G', 
la  même  que  celle  du  point  G,  était  de  38“  27'  34": 
la  différence  de  ces  deux  latitudes,  c’est-à-dire  l’an- 
gle des  verticales  des  deux  extrémités  de  l’arc  AG', 
était  donc  de  1°  28'  45",  ou  1°, 4791 67.  En  divisant 
538  078,39  par  4,479  I 67, on  trouve36377l  pieds 
anglais  pour  la  longueur  de  l’arc  d’un  degré  corres- 
pondant à la  région  dans  laquelle  l’opération  a été 
effectuée. 


On  comprendra  sans  peine  que  la  mesure  d'un  arc 
de  méridienne  ne  peut  pas  être  pratiquée  partout  comme  nous  ve- 
nons de  le  dire.  On  doit  même  être  surpris  qu'il  ait  clé  possible  do 
trouver  une  localité  convenable  pour  exécuter  l’opération  dont  nous 
venons  de  parler,  dans  une  aussi  grande  longueur.  Les  inégalités 


de  la  surface  du  sol,  les  cours  d’eau,  les  fo- 
rêts, sont  autant  d’obstacles  qui  contribuent 
à rendre  une  opération  de  ce  genre  imprati- 
cable sur  la  presque  totalité  de  la  surface  de 
la  terre.  Aussi  a-t-on  dû  avoir  recours  à un 
autre  moyen , qui  puisse  être  employé  par- 
tout; nous  allons  expliquer  en  quoi  il  con- 
siste. 

§ 104.  Imaginons  que  l’on  veuille  trouver 
la  longueur  d'un  arc  de  méridienne  partant 
du  point  A,  fig.  162;  et  que  l’on  ait  choisi, 
dans  le  voisinage  des  lieux  où  l'on  suppose 
que  cet  arc  doit  passer,  des  points  B,  G,  D,... 
placés  de  manière  à pouvoir  être  aperçus  de 
loin.  Ce  seront,  par  exemple,  des  sommets 


Kigf.  102.  A 


d’édifices  élevés  tels  que  des  clochers,  ou  des  signaux  artificiels 


installés  sur  le  haut  de  certaines  collines.  Concevons  en  outre  que 


les  divers  points  A,  B,  C,  D,....  soient  joints  les  uns  aux  autres  par 
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des  lignes  droites,  de  manière  à former  un  réseau  de  triangles,  ü 

travers  lequel  passe  la  méridienne  du  point  A. 

Si  l’on  connaissait  tous  les  côtés  et  tous  les  angles  de  ces  divers 
triangles,  ainsi  que  l’angle  formé  par  la  méridienne  A mn...  avec 
le  côté  AB,  on  en  conclurait  facilement,  soit  par  une  construction 
géométrique,  soit  par  un  calcul  trigonométrique,  les  longueurs  des 
diverses  portions  Am,  mn,  np,...  de  cette  méridienne.  En  effet, 
dans  le  triangle  ABm,  on  connaîtrait  le  côté  AB,  et  les  deux  angles 
adjacents  BAm,  ABm  ; on  en  conclurait  le  côté  Am  qui  forme  la 
première  portion  de  la  méridienne,  et  en  outre  le  côté  Bm  et  l'angle 
BmA.  Dans  le  triangle  mCn , on  connaîtrait  le  côté  Cm  qui  est  la 
différence  entre  BC  et  Bm , et  les  deux  angles  adjacents  mCn, 
C mn,  le  second  de  ces  angles  étant  égal  à l’angle  BmA  déterminé 
précédemment  ; on  en  conclurait  le  côté  mn  qui  forme  la  deuxième 
portion  de  la  méridienne,  et  en  même  temps  le  côté  C»  et  l'angle 
Cnn».  De  la  môme  manière  le  triangle  Dnp  ferait  connaître  la  troi- 
sième portion  np  de  la  méridienne  : et  en  continuant  ainsi  on  arri- 
verait à déterminer  les  longueurs  detout.es  les  parties  de  la  méri- 
dienne du  point  A,  comprises  à l’intérieur  des  divers  triangles  du 
réseau. 

Il  est  aisé  de  voir  qu’il  n’est,  pas  nécessaire  de  mesurer  directe- 
ment les  trois  côtés  et  les  trois  angles  do  chacun  des  triangles  qui 
composent  le  réseau,  pour  pouvoir  opérer  comme  nous  venons  de  le 
dire  ; il  suffit  de  mesurer  tous  les  angles,  et  un  seul  côté  que  l'on 
désigne  spécialement  sous  lo  nom  de  base.  Supposons,  en  effet,  que 
AB  soit  lo  côté  que  l'on  a mesuré.  Le  trianglo  ABC  est  entière- 
ment connu,  puisqu’on  connaît  un  doses  côtés  et  ses  trois  angles  ; 
on  peut  donc  en  conclure  la  longueur  de  chacun  des  deux  autres 
côtés  AC,  BC.  De  môme  la  connaissance  des  trois  angles  du  trian- 
gle BCD,  et  du  côté  BC  qu’on  vient  de  trouver,  permet  de  déter- 
miner la  longueur  de  chacun  des  deux  autres  côtés  BD,  CD.  Et 
ainsi,  de  proche  en  proche,  on  parviendra  à connaître  les  longueurs 
de  tous  les  côtés  du  réseau  de  triangles,  tout  aussi  bien  que  si  on 
les  avait  mesurés  directement.  Si,  au  lieu  du  côté  AB,  on  avait  me- 
suré un  autre  côté,  pris  n’importe  où  dans  le  réseau  de  triangles, 
on  en  déduirait  d'une  manière  tout  à fait  analogue  les  longueurs  de 
tous  les  autres  côtés.  On  comprend  tout  de  suite  combien  cette  cir- 
constance donno  de  facilité  pour  la  détermination  de  la  longueur  d’un 
arc  de  méridienne  : il  serait  presque  toujours  impossible  de  me- 
surer directement  les  longueurs  des  divers  côtés  du  réseau  de  trian- 
gles ; tandis  que,  n’avant  à mesurer  qu'un  seul  de  ces  côtés,  on  peut 
toujours  disposer  le  réseau  de  telle  manière  que  celte  opération  se 
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fasse  sans  difficulté.  11  suffira  pour  cela  de  choisir  doux  des  som- 
mets des  triangles  de  telle  manière  que  le  terrain  compris  entre  eux 
se  prête  sans  peine  à la  mesure  de  la  distance  qui  les  sépare.  Quant 
à la  mesure  des  angles,  elle  s’effectuera  au  moyen  d'un  cercle  ré- 
pétiteur, ou  d'un  théodolite,  que  l’on  installera  successivement  à 
chacun  des  sommets  des  triangles. 

Pour  ne  pas  compliquer  tout  d'abord  l'exposé  de  celle  mélhcdo 
de  triangulation,  nous  avons  regardé  implicitement  les  sommets 
A,  B,  C,  D,  E,....  comme  se  trouvant  sur  la  surface  même  dont  nous 
cherchons  la  figure,  e’est-à-dire  sur  la  surface  des  mers  prolongée. 

11  n'en  est  pas  réellement  ainsi  : les  points  A,  B,  C,  D,  K, sont 

plus  ou  moins  élevés  au-dessus  de  cette  surface  ; ce  qui  fait  que  les 

plans  des  triangles  ABC,  BCD,  CDE sont  généralement  inclinés 

losunsd’un  côté,  lesautres  d'un  autre.  Aussi  ne  considère-t-on  pas 

ces  triangles  eux-mêmes.  Par  chacun  des  sommets  A , B , C 

firj.  163,  on  imagine  une  verticale  qui  va  rencontrer  la  surface  des 
mers  prolongée  en  un  certain  point;  les 

points  a,  b,c ainsi  obtenus,  déter7 

minent  sur  cette  surface  une  série  do 
triangles  abc,  bcd,...  dont  chacun  cor- 
respond àl’undes  triangles  ABC,  BCD, . . . 
Cesontcesnouveauxtrianglesobc,  bcd, . . . 
quel’onconsidèreexclusivement  ; etc  est 
à euxquedoivent  se  rapporter  les  raison- 
nements que  nous  avons  faits  précédemment  sur  les  triangles  ABC, 
BCD....  Ce  sont  aussi  les  angles  et  un  côté  do  ces  nouveaux  trian- 
gles que  l’on  a besoin  de  connaître  par  des  mesures  directes,  pour 
pouvoir  en  conclure  les  longueurs  des  diverses  portions  de  la  mé- 
ridienne, comprises  à leur  intérieur.  Or,  ces  angles  et  ce  côté  se 
déterminent  facilement  par  des  mesures  faites  à la  surface  même 
du  sol.  D'une  part,  il  est  aisé  de  reconnaître  que  l'un  des  angles 
d'un  triangle  quelconque  bcd,  pris  sur  la  surface  des  mers  prolon- 
gée , l’angle  dont  le  sommet  est  b,  par  exemple , n'est  autre  chose 
que  l’angle  compris  entre  les  plans  verticaux  menés  par  les  deux 
côtés  BC,  BD  du  triangle  correspondant,  pris  sur  la  surface  du 
sol  ; en  sorte  que,  étant  installé  au  point  B avec  un  instrument  con- 
venable, on  mesurera,  non  pas  l'angle  CBD,  mais  l’angle  formé  par 
les  plans  verticaux  qui  passent  par  les  côtés  BC,  BD  : nous  avons 
vu  (§  43)  que  le  théodolite  est  éminemment  propre  à cette  mesure. 
Dune  autre  part,  la  mesure  directe,  sur  la  surface  du  sol  , de  l'un 
des  côtés  du  réseau  do  triangles  qu'on  x a disposé,  du  côté  AB,  par 
exemple,  pris  comme  base,  permet  de  trouver  la  longueur  du  côté  nb, 

4 7 


Digitized  by  Google 


M>'|  Fictif  I)E  LA  TÉKKE. 

qui  lui  correspond  dans  le  réseau  tracé  sur  la  surface  des  mers 
prolongée;  la  base  AB,  ayant  été  mesurée  sur  un  sol  horizontal, 
comme  on  le  pratique  habituellement,  peut  être  regardée  comme 
un  arc  de  cercle  dont  le  centre  est  le  point  de  rencontre  des  verti- 
cales menées  à ses  deux  extrémités  A et  B;  le  côté  correspondant 
ab  est  également  un  arc  de  cercle  de  même  centre , et  compris 
entre  les  mêmes  rayons  : l’excès  de  AB  sur  ab  se  déduit  facilement 
de  la  connaissance  préalable  et  approximative  du  rayon  de  la  terre, 
que  l’on  prend  pour  le  rayon  de  l’arc  ab,  et  de  la  connaissance  de 
la  hauteur  du  côté  AB,  au-dessus  de  la  surface  des  mers,  obtenue 
à l aide  d’observations  barométriques.  Si  l’on  n’avait  aucune  notion 
préalable  sur  les  dimensions  de  la  terre  , on  pourrait, dans  une  pre- 
mière approximation,  prendre  la  longueur  de  la  base  AB  comme 
étant  celle  du  côté  ab,  qui  lui  correspond  sur  la  surface  des  mers 
prolongée;  sauf  à revenir  ensuite  sur  les  déterminations  effectuées 
d’après  cette  hypothèse,  lorsque  la  longueur  du  rayon  de  la  terre 
aurait  été  obtenue  approximativement  par  suite  de  ces  premières 
déterminations. 

Lorsqu'on  cherche  la  longueur  d'un  arc  dé  méridienne  par  le 
moyen  d une  triangulation , en  opérant  comme  nous  venons  de  le 
dire,  on  connaît  bien  le  point  de  départ  A de  cet  arc  , fig.  1 62  ;mais 
on  ne  sait  pas  où  est  située  sa  seconde  extrémité  r.  On  pourrait 
bien , il  est  vrai,  après  avoir  déterminé,  conformément  à ce  qui  pré- 
cède, la  longueur  de  la  portion  Fr  du  côté  FG,  chercher  sur  le  sol 
en  quel  lieu  se  trouve  le  point  r ; mais  , outre  que  cette  recherche 
présenterait  souvent  de  grandes  difficultés  pratiques,  il  arriverait 
souvent  aussi  que  le  point  r ne  serait  pas  placé  favorablement  pour 
qu'on  pût  y installer  un  instrument  tel  qu’un  cercle  répétiteur  ou 
un  théodolite.  On  a cependant  besoin  de  connaître  la  latitude  du 
point  r,  aussi  bien  que  celle  du  point  A , pour  en  déduire  l'angle 
compris  entre  les  verticales  menées  par  ces  deux  points  (§  102). 
Four  y arriver,  on  observe  les  latitudes  des  deux  extrémités  F,  G du 
côté  sur  lequel  est  situé  le  point  r;  et  l'on  en  conclut  facilement  la 
latitude  du  point  r,  par  la  connaissance  qu’on  a des  distances  com- 
prises entre  ce  point  r et  les  deux  points  F,  G : car,  vu  le  peu  de 
longueur  du  côté  FG,  relativement  aux  dimensions  de  la  terre,  on 
peut  admettre  qu’eh  allant  de  F en  G,  le  long  de  la  ligne  FG,  la 
latitude  varie  proportionnellement  au  chemin  que  l’on  a parcouru 
sur  cette  ligne. 

§ I 05.  Méridienne  de  France. — Le  meilleur  exemple  que  nous 
puissions  donner  de  la  mesure  d’un  arc  de  méridienne  par  le  moyen 
d une  triangulation  , c’est  l’opération  qui  a été  exécutée  en  France^ 
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mon 


MÉRIDIENNE  DE  FRANCE, 
à la  fin  du  siècle  der- 
nier, par  les  astronomes 
Delambro  et  Méchain. 

L'arc  qu'ils  ont  mesuré 
a son  point  de  départ  à 
Dunkerque,  traverse  la 
France  dans  sa  plus 
grando  longueur,  du  nord 
au  sud,  et  se  termine  on 
Espagne,  près  de  Barce- 
lone. 

La  pg.  164,  représen- 
tant une  partie  du  ré- 
seau de  triangles  qui  a 
servi  à cette  opération  , 
peut  donner  une  idée  de 
la  grandeur  des  triangles 
employés.  Cette  portion 
do  réseau,  dont  le  Pan- 
théon de  Paris  forme  un 
des  sommets,  contient  le 
côté  qui  a été  adopté 
pour  servir  de  base  à la 
triangulation.  Cette  base 
a été  prise  sur  la  route 
qui  va  de  Melun  à Lieu- 
saint  , route  dont  la 
grande  régularité  se  prê- 
tait très  bien  à la  mesure 
directe  d'une  grande  lon- 
gueur. 

Quatre  règles  de  pla- 
tine, de  chacune  deux 
toises  de  longueur,  ont 
été  successivement  por- 
tées à la  suite  les  unes 
des  autres , sur  la  ligne 
à mesurer.  Ces  règles  ne 
reposaient  pas  directe- 
ment sur  le  sol  ; elles 
étaient  portées  par  des  auaia.n 
pièces  de  bois  bien  dres- 
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sées,  que  l'on  posait  sur  des  trépieds  à vis , destinés  à les  maintenir 
dans  une  position  convenable.  Chaque  fois  que  l'on  plaçait  une  de  res 
règles  à la  suite  d’une  autre,  on  avait  soin  de  ne  pas  établir  de  contact 
entre  leurs  extrémités;  l'établissement  de  ce  contact  aurait  presque 
toujours  été  accompagné  d’un  léger  choc  qui  aurait  pu  déranger  la 
règledéja  installée.  Pour  mesurer  l'intervalle  qui  restait  ainsi  entre  les 
deux  règles, on  se  servait  d'une  languette  n,  pg.  165,  adaptée  à l cx- 


t 


Fig.  tes. 


trémité  antérieure  de  chaque  règle,  et  mobile  entre  deux  coulisses 
à l’aide  d'un  bouton  b,  que  l’on  faisait  tourner  sur  lui-même  ; cette 
languette  était  graduée,  et  un  vernier,  tracé  surlarègle,  permettait 
d’évaluer  de  très  petites  fractions  do  ses  divisions.  Le  sol  ne  pré- 
sentant pas  partout  une  horizontalité  parfaite, on  était  obligé  de  ne 
pas  placer  les  règles  horizontalement,  afin  de  pouvoir  les  disposer 
toujours  à peu  près  à la  mémo  hauteur  au-dessus  du  sol,  pour  la 
commodité  des  opérations;  mais  on  mesurait  l’inclinaison  de  cha- 
que règle  à l'aide  d'un  niveau  qui  est  représenté  ici,  pg.  1 66,  et  la 

connaissance  de  cette  in- 
clinaison permettait  de 
calculer  la  quantité  dont 
on  devait  diminuer  la 
longueur  de  la  règle,  y 
compris  la  portion  de  la 
languettequi  faisait  sail- 
lie à son  extrémité,  pour 
trouver  la  distance  ho- 
rizontale comprise  entre 
les  verticales  menées  par 
ses  deux  extrémités.  La  disposition  du  niveau  est  très  simple.  Une 
alidado  abc , mobile  autour  du  point  a,  porle.en  son  milieu  un  ni- 
veau à bulle  d’air  b , et  est  munie  d'un  index  et  d’un  vernier  à son 
extrémité  c,  qui  se  meut  le  long  d’un  arc  de  cercle  gradué  ; lorsque 
le  niveau  s'appuie  sur  l'une  des  règles  par  les  parties  d,  d,  on  fait 
mouvoir  l’alidade  autour  du  point  a,  jusqu’à  ce  que  la  bulle  d’air 
en  b occupe  le  milieu  du  tube  qui  la  renferme,  et  l’inclinaison  de  la 
réglé  est  indiquée  par  la  position  qu'occupe  l’index  de  l’alidade  sur 
l are  de  cercle  gradué.  Knfin,  les  variations  de  température  ocra- 
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sionnant  des  variations  correspondantes  dans  la  longueur  des  règles, 
on  avait  soin  de  noter  la  température  de  chaque  règle,  chaque  fois 
qu'on  observait  son  inclinaison  et  la  longueur  de  la  partie  saillante 
de  sa  languette,  afin  de  pouvoir  ramener  l'indication  de  la  longueur 
totale  de  cette  règle  à ce  qu  elle  eût  été  si  la  température  s'était 
conservée  constamment  égale  à celle  de  la  glace  fondante. 

En  opérant  avec  le  plus  grand  soin,  conformément  à ce  que  nous 
venons  de  dire,  on  trouva  que  la  longueur  totale  de  la  base,  com- 
prise entre  Melun  et  Lieusaint,  était  de  6075', 98.  La  hauteur 
moyenne  de  la  base,  au-dessus  du  niveau  de  la  mer,  étant  d'envi- 
ron 41  toises,  on  en  a conclu  que  sa  longueur  devait  être  diminuée 
de  0‘,08,  pour  être  réduite  au  niveau  de  la  mer  (§  104)  ; la  lon- 
gueur de  la  base,  ainsi  réduite  , était  donc  de  607S',90. 

Les  angles  de  tous  les  triangles  du  réseau  ont  été  mesurés  au 
moyen  d’un  cercle  répétiteur  (§  38).  La  figure  74  (page  76)  repré- 
sente précisément  l’instrument  qui  a été  employé  à cette  mesure. 
Mais  nous  savons  que  ce  ne  sont  pas  les  angles  des  triangles  formés 
par  les  sommets  choisis  sur  la  surface  du  sol,  que  l’on  a besoin  do 
connaître;  ce  sont  les  angles  des  triangles  qui  leur  correspondent 
sur  la  surface  des  mers  prolongée  (§104).  Aussi,  la  mesure  do 
chaque  angle,  sur  la  surface  du  sol,  a-t-elle  été  accompagnée  de  la 
mesure  de  l’angle  que  chacun  de  ses  côtés  faisait  avec  la  verticale 
du  lieu  où  l’on  était  installé.  La  connaissance  de  ces  deux  derniers 
angles  a permis  de  calculer  la  petite  correction  qu’il  fallait  apporter 
au  premier,  pour  qu'il  devienne  l’angle  correspondant  pris  sur  la 
surface  des  mers  prolongée. 

Connaissant  ainsi  tous  les  angles  des  divers  triangles  du  réseau, 
et  la  longueur  de  la  base  de  Melun,  on  a pu  calculer  les  lon- 
gueurs de  tous  les  autres  côtés  du  réseau , ainsi  que  les  portions 
de  la  méridienne  de  Dunkerque,  qui  étaient  comprises  à leur  inté- 
rieur (§  101). 

Les  longueurs  des  divers  côtés  se  déduisant  les  unes  des  autres, 
par  des  calculs  successifs,  il  était  important  de  vérifier  à la  fin  si 
les  derniers  résultats  étaient  bien  exacts,  soit  pour  s’assurer  qu'il 
n’y  avait  pas  eu  de  faute  commise  dans  cette  longue  série  de  calculs, 
soit  pour  se  faire  une  idée  du  degré  d'influence  que  les  très  petites 
erreurs,  inévitables  dans  la  mesure  des  angles,  pouvaient  avoir  sur 
ces  derniers  résultats.  A cet  effet,  on  mesura  directement  une  se- 
conde base  près  do  Perpignan,  c'est-à-dire  vers  l’extrémité  sud  de 
la  série  des  triangles.  La  longueur  de  cette  seconde  base,  réduite 
au  nivoau  de  la  mer,  a été  trouvée  de  6006‘,25.  En  comparant  la 
longueur  ainsi  obtenue  à celle  de  cette  même  base  , déduite  des 
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calculs  successifs  dont  nous  venons  de  parler,  on  n'a  trouvé  entre 
les  deux  résultats  qu'une  différence  de  10  pouces  8 lignes  (O1*1, 2 8 8). 
Une  différence  aussi  faible  sur  une  longueur  de  plus  de  6 000  toises 
a lieu  de  surprendre,  surtout  si  l'on  fait  attention  à la  grande  dis- 
tance qui  sépare  la  base  de  Melun  de  celle  de  Perpignan , distance 
qui  est  de  plus  de  450  000  toises.  Cet  accord  admirable,  entre  le 
résultat  du  calcul  et  la  mesure  directe  de  la  seconde  base , montre 
combien  toutes  les  opérations  avaient  été  exécutées  avec  soin. 

La  longueur  totale  de  l’arc  de  méridienne , ainsi  mesurée  de- 
puis Dunkerque  jusqu  au  fort  de  Monljouy,  près  Barcelone,  est 
de  551  583', 6.  La  latitude  de  l'extrémité  nord  de  cet  arc  est  de 
51°  2'  8", 5 ; celle  de  l'extrémité  sud  est  de  41°  21'  46", 6 : l'angle 
formé  par  les  verticales  menées  à ces  deux  extrémités  est  donc 
de  9°40'21",9. 

§ 106.  Résnltats  des  diverses»  mesures.  — Dès  que  des 

considérations  théoriques  eurent  conduit  Huygens  et  Newton  à 
annoncer  que  la  surface  de  la  terre  n'était  pas  sphérique , mais 
qu'elle  était  aplatie  vers  les  pôles  , on  entreprit  des  mesures  sur 
cette  surface,  afin  de  vérifier  les  indications  fournies  par  la  théorie. 
Les  premières  opérations  de  ce  genre  furent  effectuées  en  France. 
Mais  le  résultat  de  ces  opérations  était  loin  d'être  aussi  concluant 
qu’on  l’eût  désiré  : la  faible  différence  de  longueur  de  l’arc  d’un 
degré,  pris  au  nord  et  au  midi  de  la  France,  se  trouvait  complète- 
ment masquée  par  les  erreurs  inévitables  des  observations.  Aussi, 
l’Académie  des  sciences  prit-elle  le  parti  de  faire  mesurer  deux  arcs 
de  méridienne,  l'un  vers  l’équateur,  l’autre  le  plus  près  possible 
du  pôle  boréal.  Ces  mesures,  effectuées  d’une  part  au  Pérou  par 
Bouguer  et  la  Condamine , d'une  autre  part  dans  la  Laponie  par 
Clairaut,  Outhier  et  Maupertuis,  ne  laissèrent  plus  aucun  doute  sur 
la  question.  L’arc  de  1°  ayant  été  trouvé  notablement  plus  pet'.t  au 
Pérou  que  dans  la  Laponie,  la  réalité  de  l’aplatissement  de  la  terre 
fut  complètement  mise  en  évidence. 

A la  fin  du  dernier  siècle , lorsque  l'Assemblée  nationale  voulut 
faire  adopter  un  système  uniforme  de  poids  et  mesures  dans  toute 
la  France,  elle  décida  que  l'unité  de  longueur,  qui  devait  former  la 
base  de  ce  nouveau  système  de  poids  et  mesures,  serait  prise  dans 
un  rapport  simple  avec  les  dimensions  de  la  terre;  elle  ordonna,  en 
conséquence,  qu’on  procédât  à une  mesure  aussi  exacte  que  possible 
de  ces  dimensions,  pour  en  déduire  ensuite  la  grandeur  de  la  nou- 
velle unité  de  longueur.  C’est  en  exécution  des  ordres  de  l’Assemblée 
nationale,  que  Delambre  et  Méchain  effectuèrent  la  mesure  de  l'arc 
de  méridienne  compris  entre  Dunkerque  et  Barcelone,  mesure  sur 
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laquelle  nous  avons  donné  quelques  détails  dans  le  paragraphe  qui 
précède. Depuis,  on  a mesuré  encore  deux  arcs  de  la  même  méri- 
dienne, dont  l’un,  situé  au  nord,  s’étend  depuis  Dunkerque  jusqu'au 
parallèle  de  Greenwich,  et  l’autre,  au  sud  , s’étend  depuis  Barce- 
lone jusqu’à  la  petite  île  de  Fermentera  ; la  mesure  de  ce  dernier 
arc  a été  effectuée  par  MM.  Biot  et  A rago.  L’ensemble  de  ces  trois 
opérations  a donc  fourni  la  longueur  de  toute  la  partie  de  la  méri- 
dienne de  Dunkerque,  comprise  entre  les  parallèles  de  Greenwich 
et  de  Formentera  : cet  arc  de  méridienne,  dont  les  verticales  ex- 
trêmes font  entre  elles  un  angle  de  1 2°  48'  46", 8,  est  le  plus  grand 
qui  ait  été  mesuré. 

Ce  grand  arc  suffit , à lui  seul , pour  indiquer  que  la  terre  est 
réellement  aplatie  vers  les  pôles.  Voici , en  effet , les  résultats  qu’il 
fournit,  quand  on  le  divise  en  six  portions,  et  qu’on  détermine  la 
longueur  de  l’arc  de  1 ” pour  chacune  de  ces  six  portions  , comme 
nous  l’avons  expliqué  précédemment  (§  1 02)  : 


NOMS  DES  STATIONS. 

LATITUDES 

MOYENNES. 

LONGUEUR 
df.  L'Anr.  de  1 *. 

Formentera.  , 

Montjouy 

Carcassonne 

Evaux 

Panthéon 

Dunkerque 

Greenwich 

40*  0'  50" 
42  47  29 
44  41  49 
47  30  40 
49  50  29 
54  45  25 

50  955i,38 
50  960  ,40 

56  977  ,36 

57  069  ,34 
57  087  ,08 
57  097  ,02 

On  voit,  par  ce  tableau,  que  la  longueur  de  l’arc  de  1“  est  d’au- 
tant plus  grande  que  la  latitude  correspondante  est  plus  élevée,  ce 
qui  est  le  caractère  auquel  nous  avons  dit  qu’on  devait  reconnaître 
l’aplatissement  de  la  terre.  Mais  cette  augmentation  de  la  longueur 
de  l’arc  de  1 ",  à mesure  qu’on  s'éloigne  de  l’équateur  terrestre,  pour 
se  rapprocher  de  l'un  des  pôles,  est  encore  bien  plus  mise  en  évi- 
dence quand  on  compare  entre  eux  les  résultats  fournis  par  les 
opérations  de  France  et  d’Espagne,  du  Pérou  , de  la  Laponie  , et 
d’autres  localités  encore,  où  des  opérations  de  même  genre  ont  été 
exécutées.  C’est  ce  que  montre  le  tableau  suivant: 
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NOMS  DES  LOCALITÉS. 

I.ATITUDES 

MOYENNES. 

LONGUEUR 
de  l’arc  de  1*. 

l’érou 

Inde 

Franco  et  Espagne 

Angleterre 

Laponie 

1*  31*  1" 
12  32  21 
40  8 G 

52  2 20 

00  20  10 

50  73G*,8 1 
50  702  ,30 
57  024  ,04 
57  000  ,00 
57  190  ,10 

§ 1 07.  Il  ne  suffit  pas  d'avoir  constaté  l’aplatissement  de  la  terre, 
par  l'augmentation  qu’éprouve  la  longueur  de  l’arc  de  1°  à mesure 
qu’on  s’éloigne  de  1 équateur.  Il  faut  encore  cherchersiles  résultats 
des  mesures  effectuées  s'accordent  à indiquer  que  la  terre  a bien  la 
forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution  , c’est-à-dire  si  l’accroissement 
de  longueur  des  degrés,  en  allant  de  l’équateur  au  pôle,  suit  bien 
la  loi  qu’il  devrait  suivre  dans  le  cas  où  les  diverses  méridiennes 
de  la  terre  seraient  toutes  des  ellipses  égales  entre  elles. 

Pour  y arriver,  prenons  les  longueurs  de  deux  arcs  de  \’  com- 
pris dans  le  tableau  qui  précède,  par  exemple  celles  des  arcs  du 
Pérou  et  de  France.  La  connaissance  de  ces  deux  arcs,  et  des  lati- 
tudes auxquelles  ils  correspondent,  suffit  pour  déterminer  la  forme 
de  l'ellipse  méridienne  de  la  terre,  dans  l'hypothèse  où  la  terre  au- 
rait réellement  la  figurod'un  ellipsoïde  de  révolution.  Il  n'existe  en 
effet  qu’une  seule  ellipse,  pour  laquelle  les  arcs  de  1°,  correspondant 
aux  latitudes  dont  il  s'agit,  aient  précisémentdes  longueurs  égales  à 
celles  qui  ont  été  trouvées.  En  effectuant  la  détermination  de  cette 
ellipse,  par  des  moyens  que  nous  ne  pouvons  indiquer  ici,  on  trouve 
que  son  demi-grand  axe,  ou  le  rayon  de  l'équateur  terrestre,  doit 
être  égal  à 3 271  985', 33  ; et  que  la  différence  entre  ce  demi-grand 
axe  et  le  demi-petit  axe,  c’est-à-dire  entre  le  rayon  de  l’équateur 
et  celui  qui  va  à l’un  des  pôles  de  la  terre,  est  égale  à 10  631*,  1 4. 
En  sorte  que  le  rapport  qui  existe  entre  celte  différence  et  le  demi  - 
grand  axe  , rapport  que  l'on  nomme  l 'aplatissement , a pour  va- 

^'Ur  3 0 7 TT7  1 

Prenons  maintenant  deux  autres  arcs  do  1“,  celui  de  France  et 
celui  de  Laponie,  et  opérons  de  même.  Si  la  terre  a bien  la  figure 
d'un  ellipsoïde  de  révolution , nous  devrons  trouver  les  mêmes  ré- 
sultats. Or,  en  effectuant  la  détermination  de  l’ellipse  méridienne  de 
la  terre  au  moyen  de  ces  deux  nouveaux  arcs,  on  trouve  que  le 
demi-grand  axe  de  l’ellipse  doit  être  égal  à 3 277  t 49l,24  ; que  la 
différence  entre  le  demi- grand  axe  et  le  demi-petit  axe  doit  être  de 
10  236‘,87;et  qu’en  conséquence  l’aplatissement  est  égal  à-g-p,1^. 
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Cette  deuxième  combinaison  ne  fournit  pas  les  mêmes  nombres 
que  la  première.  Il  en  serait  do  môme  encore  si  l'on  déterminait 
les  dimensions  de  lollipso  méridienne  de  la  terre  par  d'autres  com- 
binaisons des  divers  résultats  contenus  dans  le  second  des  tableaux 
ci-dessus.  On  est  obligé  d'en  conclure  que  la  surface  de  la  terre  n'a 
pas  exactement  la  figure  d'un  ellipsoïde  de  révolution  : car  les  dif- 
férences qui  existent  entre  les  diverses  valeurs  obtenues  pour  le 
demi-grand  axe  et  pour  l'aplatissement , tout  en  n’étant  pas  très 
considérables,  sont  cependant  trop  fortes  pour  pouvoir  être  attri- 
buées aux  erreurs  d'observation. 

§ 108.  Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  des  irrégularités  que 
présente  la  surface  de  la  terre,  et  qui  font  qu’elle  diffère,  quoique 
très  peu,  de  la  forme  ellipsoïdale  que  la  théorie  lui  assigne.  La  sur- 
face des  mers,  prolongée  à travers  les  continents,  à laquelle  toutes 
les  mesures  sont  rapportées,  est  partout  dirigée  perpendiculaire- 
ment à la  verticale,  c’est-à-dire  à la  direction  du  fil  à plomb.  Si 
quelque  cause  accidentelle  vient  modifier  tant  soit  peu  la  direction 
du  fil  à plomb  en  un  lieu  de  la  terre,  la  direction  de  la  surface  des 
mers  se  trouvera  affectée  par  la  mémo  cause,  dans  le  voisinage  de 
ce  lieu  , et  il  en  résultera  une  irrégularité  sur  cette  surface. 

Considérons,  par  exemple , ce  qui  se  passe  aux  environs  d'une 
montagne  M , fig.  167.  Soit  AB  la  direction  que  prendrait  le  lil  à 
plomb,  si  la  montagne 
n’oxistait  pas.  La  pré- 
sence de  cette  mon- 
tagne lui  fera  prendre 
une  direction  un  peu 
différente  AB'  ; car, 
conformément  à la  loi 
de  la  gravitation  uni- 
verselle, qui  a été  dé- 
couverte parNevvton,  etdont  nous  parlerons  plus  tard,  la  masse  de  la 
montagne  attire  à elle  le  corps  pesant  suspendu  à l’extrémité  infé- 
rieure du  fil  à plomb,  absolument  de  la  même  manière  qu’un  aimant 
attire  un  morceau  de  fer.  Ce  corps  ne  peut  pas  céder  complètement 
à l'attraction  de  la  montagne,  parce  que  l’attraction  qu’il  éprouve  de 
la  part  de  la  masse  entière  de  la  terre  tend  à maintenir  le  fil  à plomb 
dans  la  direction  AB  : mais  il  en  résulte  toujours  un  léger  change- 
ment de  direction  de  ce  fil,  dans  le  sens  indiqué.  De  l'autre  côté  de 
la  montagne,  en  C,  le  fil  à plomb  éprouvera  une  déviation  en  sens 
contraire  ; au  lieu  d'être  dirigé  suivant  CD,  comme  il  le  serait  si  la 
montagne  M n’existait  pas,  il  s'incline  un  peu  vers  elle,  suivant  CD'. 
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La  surface  des  mers  éprouve  en  conséquence  une  déviation  cor- 
respondante ; et  pour  être  perpendiculaire  aux  verticales  AB',  CD', 
il  faut  qu’elle  présente  une  ondulation  telle  que  nun'm". 

On  voit  par  là  que , quoiqu’on  ne  s’occupe  pas  des  irrégularités 
de  la  surface  des  continents,  dans  les  mesures  qui  ont  pour  objet  la 
détermination  de  la  figure  de  la  terre,  et  qu’on  rapporte  ces  mesures 
à la  surface  idéale  suivant  laquelle  la  mer  se  mettrait  en  équilibre 
si  elle  pouvait  pénétror  partout,  ces  irrégularités  se  font  cependant 
sentir,  par  l'influence  qu  elles  ont  sur  la  forme  de  cette  surface 
idéale.  Partout  où  il  existe  une  chaîne  de  montagnes,  la  surface  des 
mers  prolongée  présente  une  ondulation  correspondante,  mais 
beaucoup  moins  prononcée.  On  comprend  même  que  la  répartition 
inégale  des  densités  des  matières  qui  composent  la  croûte  exté- 
rieure de  la  terre  suffit  pour  déterminer  des  inégalités  de  ce  genre 
sur  la  surface  des  mers. 

La  mesure  d'un  arc  de  méridienne  effectuée  en  Italie,  par 
MM.  Plana  et  Carlini,  fournit  un  exemple  remarquable  de  la  défor- 
mation qu’une  chaîne  de  montagnes  peut  apporter  sur  la  surface 
des  mers  prolongée  au-dessous  de  cette  chaîne.  L’arc  dont  il  s’agit, 
compris  entro  Andrate  et  Mondovi , est  situé  près  du  versant  nié  • 
ridional  des  Alpes.  L’angle  compris  entre  les  verticales  oxtrêmes 
est  de  \°T  27".  La  longueur  de  l'arc  de  1°  qu’on  en  a conclue  est 
rie  57  687  toises  ; cet  arc  correspond  à une  latitude  moyenne  de 
44"  57'  29".  Si  toutes  les  méridiennes  avaient  la  forme  de  l’ellipse 
déduite  de  la  combinaison  des  opérations  de  France  et  du  Pérou 
(§  107),  l’arc  de  1°  à cette  latitude  moyenne  aurait  une  longueur 
de  57  013  toises  : la  différence  énorme  de  674  toises,  entre  le  ré- 
sultat de  la  mesure  et  celui  auquel  cette  ellipse  conduit,  tient  à la 
présence  de  la  chaîne  des  Alpes.  Cette  chaîne  agit  par  attraction 
sur  le  fil  à plomb , à chacune  des  extrémités  de  l’arc  mesuré  par 
MM.  Plana  et  Carlini  ; mais  son  action  est  beaucoup  plus  forte  à 
l’extrémité  nord  qu’à  l'extrémité  sud  de  cet  arc.  Cette  action  tend  à 
diminuer  l’angle  formé  par  les  verticales  extrêmes  de  l'arc,  comme 
on  s’en  rendra  compte  sans  peine;  et,  par  conséquent,  à augmenter 
la  longueur  de  l’arc  de  1°  qu'on  obtient  en  divisant  la  longueur 
totale  de  l’arc  mesuré  par  l’angle  dos  verticales  extrêmes  (§102). 

On  comprend  maintenant  pourquoi  les  résultats  des  mesures  ef- 
fectuées dans  divers  lieux  de  la  terre  ne  s’accordent  pas  à fournir 
les  mêmes  dimensions  pour  l'ellipse  méridienne,  quand  on  les 
combine  entre  eux  de  différentes  manières;  les  irrégularités  dont 
nous  venons  de  constater  l'existence  s'opposent  à ce  que  cet  accord 
existe  complètement.  Cependant,  quand  on  met  de  côté  les  arcs 
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mesurés  dans  des  circonstances  exceptionnelles  et  évidemment 
désavantageuses,  tels  quo  l’arc  d'Italie  dont  nous  venons  de  parler, 
on  reconnaît  quo  le  désaccord  est  très  peu  important;  en  sorte  que, 
si  l’on  fait  abstraction  des  irrégularités  accidentelles  de  la  surface 
des  mers,  comme  on  a déjà  fait  abstraction  de  celles  beaucoup  plus 
fortes  que  présente  la  surface  des  continents,  on  peut  dire  que  la 
terre,  dans  son  ensemble,  a la  forme  d'un  ellipsoïde  de  révolution. 

§ 109.  Dimensions  de  la  terre;  valeur  du  mètre.  — 
Lorsque  Delambre  et  Méchain  curent  achevé  la  mesure  de  l'arc  de 
méridienne  compris  entre  Dunkerque  et  Barcelone,  une  commission 
de  savants  français  et  étrangers  fut  chargée  d'établir  un  nouveau 
système  de  poids  et  mesures,  en  se  basant  sur  les  résultats  de 
celle  grande  opération.  La  commission,  en  combinant  ces  résultats 
avec  ceux  qu'on  avait  précédemment  obtenus  au  Pérou  et  dans  la 
Laponie,  adopta  comme  ollipse  méridienne  de  la  terre  une  ellipse 
qui  correspondait  à un  aplatissement  de  et  dont  le  quart  avait 
une  longueur  de  5130740  toises.  La  dix-millionième  partie  de 
ce  quart  du  méridien  terrestre  fut  choisie  pour  constituer  la  nou- 
velle unité  de  longueur,  à laquelle  on  donna  le  nom  de  mètre.  La 
valeur  du  mètre  fut  donc  fixée  à 0l, 5 1 3 074,  ou  bien  3 pieds 
1 I lignes  et  296  millièmes  de  ligne  (on  sait  que  la  toise  se  divisait 
en  6 pieds,  le  pied  en  12  pouces,  et  le  pouce  en  12  lignes'. 

Depuis  on  a reconnu  , par  la  discussion  des  mesures  tant  an- 
ciennes que  récentes  qui  ont  été  exécutées  en  divers  lieux  de  la 
terre,  que  l’aplatissement  adopté  pour  arriver  à la  détermination  de 
la  longueur  du  mètre  était  trop  faible.  L’ensemble  de,  ces  mesures 
lait  voir,  en  effet,  que  l'aplatissement  de  la  terre  doit  étro,  à très 
peu  près,  de  Cette  modification  dans  la  valeur  de  l'aplatisse- 
ment en  entraîne  une  correspondante  dans  la  longueur  du  quart 
de  1 ellipse  méridienne,  qui,  au  lieu  d'ètre  de  10  millions  de  mè- 
tres, est  un  peu  plus  grand,  et  contient  10  000  856  mètres.  Le 
demi-grand  axe  de  celte  ellipse  méridienne , qui  n’est  autre  chose 
que  le  rayon  de  l’équateur  terrestre , a une  longueur  de 
6 377  398  mètres  ; le  demi-petit  axe  de  l'ellipse , c’est-à-dire  le 
rayon  de  la  terre  qui  aboutit  à un  des  pôles  , est  égal  à 
6 356  080  mètres  : la  différence  entre  ces  deux  rayons  est  donc  de 
21  31 8 mètres,  c'est-à-dire d un  peu  plus  de  5 lieues  de  4 kilomètres. 

Il  est  aisé  de  se  faire  une  idée  nette  de  l’aplatissement  de  la  terre, 
en  imaginant  que  l'on  construise  un  globe  qui  représente  exacte- 
ment sa  forme.  Si  le  diamètre  de  l’équateur  de  ce  globe  était  d’un 
mètre,  le  diamètre  mené  d’un  pôle  à l'autre  ne  devrait  différer  du 
premier  que  de  ^-5  de  mètre,  c'est-à-dire  d'un  peu  plus  de  3 mil- 
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limcti'os  ; il  n y uurait  guère  qu’un  millimètre  et  demi  de  différence 
entre  le  plus  grand  et  le  plus  petit  rayon  de  ce  globe.  On  voit  tout  do 
suite  qu’un  pareil  aplatissement  serait  tout  à fait  insensible  à l’œil, 
et  que  ce  n’est  que  par  des  mesures  précises  qu’on  pourrait  arriver 
à le  constater. 

Quoique,  d après  ce  qui  vient  d’èlredit,  la  longueur  du  quart  du 
méridien  contienne  en  réalité  un  peu  plus  de  1 0 millions  de  mètres, 
la  différence,  qui  ne  va  pas  à un  kilomètre,  est  assez  faible  pour 
qu'on  n’en  tienne  pas  compte,  toutes  les  fois  qu’il  ne  s'agit  pas 
d'arriver  à un  résultat  d’une  extrême  précision.  On  peut  même,  la 
plupart  du  temps,  faire  abstraction  de  l’aplatissement,  et  regarder 
la  terre  comme  étant  une  sphère  dont  la  circonférence  est  de 
10  000  kilomètres,  et  le  rayon  de  6 366  kilomètres. 

D’après  la  longueur  qui  a été  trouvée  pour  le  quart  du  méridien 
terrestre  , la  valeur  moyenne  de  l’arc  de  1 degré  sur  cette  méri- 
dienne est  de  Hll  20"', 6 ; l’arc  de  1 minute  est  de  1 852m,  et  l'arc 
de  I seconde  de  30m,9. 

Ce  dernier  nombre  fait  voir  que,  quand  on  indique  la  latitude 
géographique  d’un  lieu  , avec  toute  la  précision  que  comporte  la 
détermination  des  latitudes,  il  est  nécessaire  de  bien  faire  connaître 
à quel  point  en  particulier  cette  latitude  se  rapporte,  puisqu’il  ne 
faudrait  pas  se  déplacer  beaucoup  pour  que  la  latitude  trouvée 
variât  d'une  seconde.  C’est  ainsi  qu’on  dit  que  la  latitude  du  lieu 
où  sont  installés  la  lunette  méridienne  et  les  deux  cercles  muraux 
de  l’Observatoire  de  Paris  est  de  48°  50'  1 1 ",  nombre  qui  ne  pour- 
rait pas  s’aj  pliquer  indifféremment  à tel  ou  tel  point  de  la  ville  de 
Paris,  pas  même  aux  extrémités  nord  ou  sud  du  terrain  qui  dépend 
de  l’Observatoire.  Du  nord  au  sud  de  la  ville  de  Paris,  la  latitude 
varie  de  plusieurs  minutes. 

§110.  Globe»  terrestre».  — On  construit  des  globes  qui 
représentent  la  terre,  et  sur  lesquels  se  trouve  l’indication  des  di- 
verses particularités  que  présente  sa  surface,  telles  que  les  conti- 
nents, les  fleuves,  les  montagnes,  les  villes,  etc.  Ces  globes,  aux- 
quels on  donne  le  nom  rie  ijlobes  terrestres,  ne  peuvent  pas  rendre 
sensible  aux  yeux  la  différence  qui  existe  entre  la  surface  de  la  terre 
et  une  surface  parfaitement  sphérique,  ainsi  que  nous  l’avons  ex- 
pliqué il  n'y  a qu’un  instant  (§  1 09)  ; aussi,  ne  cherche-t-on  pas  à 
leur  donner  une  autre  forme  que  celle  d’une  sphère.  On  les  monte 
ordinairement  sur  un  axe  qui  perce  leur  surface  aux  deux  pôles, 
et  les  deux  extrémités  do  cet  axe  sont  supportées  par  un  appa- 
reil de  cercles  montés  sur  un  pied  entièrement  semblable  a celui 
que  nous  avons  déjà  vu  pour  les  globes  célestes [fig.  128,  p.  137).  Au 
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moyen  de  celle  disposition , on  peut  fairo  tourner  le  globe  au- 
tour de  son  axe,  de  manière  à pouvoir  examiner  à son  aise  toutes 
les  parties  de  sa  surface;  le  mouvement  de  rotation  qu’on  lui 
donne  ainsi  est  d'ailleurs  l image  du  mouvement  dont  la  terre  est 
animée  autour  de  la  ligne  des  pôles,  ainsi  que  nous  l'avons  reconnu 
précédemment  (§74). 

La  construction  d’un  globe  terrestre  s’effectue  sans  difficulté, 
par  les  moyens  mômes  dont  nous  avons  parlé  pour  la  construction 
des  globes  célestes  (§91).  La  longitude  et  la  latitude  d’un  lieu  sur  la 
terre,  jouant  le  môme  rôle  que  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
d’un  astre  sur  la  sphère  céleste,  on  peut  s’en  servir  exactement  de 
la  même  manière  pour  placer  sur  le  globe  la  représentation  des  di- 
vers objets  qu’on  veut  y figurer.  Le  globe  étant  monté  sur  un  axe 
autour  duquel  il  peut  tourner,  on  trace  sur  sa  surface  un  grand 
cercle  dont  le  plan  soit  perpendiculaire  à l'axe,  et  ce  grand  cercle 
représente  l’équateur  terrestre.  Ayant  pris  à volonté,  sur  cet  équa- 
teur, un  point  destiné  à servir  d’origine  aux  longitudes,  on  porte 
sur  l’équateur,  à partir  de  ce  point,  et  dans  un  sens  convenable,  un 
arc  égal  à la  longitude  du  lieu  dont  on  veut  trouver  la  place  sur  le 
globe  ; un  grand  cercle,  mené  par  l'extrémité  de  cet  arc  et  par  les 
deux  pôles,  représente  le  méridien  de  ce  lieu,  sur  lequel  on  n’a  plus 
qu’à  porter,  d'un  côté  ou  de  l’autre  de  l'équateur,  une  distance 
égale  à la  latitude  du  lieu. 

Les  globes  terrestres  n’ont  pas,  comme  les  globes  célestes,  l’in- 
convénient de  retourner  les  objets  et  de  les  faire  voir,  pour  ainsi 
dire,  à l’envers.  On  regarde  leur  surface  de  l'extérieur,  de  même 
qu’on  est  placé  à l’extérieur  de  la  surface  de  la  terre  pour  observer 
les  diverses  particularités  qu’elle  présente. 

§ Hl.  Cartes  géographiques  — Les  cartes  géographiques 
sont  destinées  à représenter,  sur  une  surface  plane,  des  portions 
plus  on  moins  étendues  de  la  surface  de  la  terre.  Cette  représenta- 
tion ne  peut  pas  se  faire  sans  qu’il  y ait  de  déformations  dans  cer- 
taines parties,  ainsi  que  nous  l’avons  déjà  observé  à l’occasion  des 
cartes  célestes  (§92).  On  cherche  naturellement  à construire  les 
cartes  géographiques,  de  manière  à atténuer,  autant  que  possible, 
ces  déformations.  Parmi  les  diverses  dispositions  qui  ont  été  ima- 
ginées pour  cela,  il  y en  a quelques-unes  qui  sont  très  usitées  ; 
nous  allons  les  faire  connaître,  en  ayant  soin  d’indiquer  les  pro- 
priétés spéciales  à chacune  d'elles. 

La  première  chose  à faire,  pour  construire  une  carte  géogra- 
phique, c’est  d'en  déterminer  le  canccus.  On  appelle  ainsi  un  en- 
semble de  lignes  droites  ou  courbes,  qui  se  croisent  dans  toute 
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1'ctendue  de  la  carte,  et  qui  représentent,  les  unes  une  série  de 
méridiens  équidistants,  les  autres  une  série  de  parallèles  également 
équidistants.  Ce  canevas  divise  la  carte  en  un  assez  grand  nombre 
de  compartiments,  dans  chacun  desquels  on  place  sans  peine  les 
objets  qui  doivent  y être  figurés,  soit  en  les  copiant  sur  un  globe 
terrestre  déjà  construit,  soit  en  les  plaçant  directement  sur  la  carte 
d’après  les  valeurs  de  leurs  longitudes  et  latitudes.  Il  est  clair,  d'a- 
près cela,  qu’il  nous  suffit  de  faire  connaître  la  construction  du 
canevas,  pour  chaque  espèce  de  carte. 

§ I I 2.  Pour  figurer  toute  la  surface  de  la  terre  sur  une  seule 
carte,  de  manière  qu’on  puisse  en  embrasser  tout  l’ensemble  d'un 
coup  d’œil , on  construit  ce  qu'on  appelle  une  mappemonde.  Pour 
cela,  on  imagine  que  la  terre  soit  divisée  en  deux  hémisphères  par 
un  méridien,  et  l’on  représente  à côté  l’une  de  l’autre  les  surfaces  de 
ces  deux  hémisphères. 

La  représentation  de  chacun  des  hémisphères  peut  s'effectuer  de 
diverses  manières.  On  pourrait,  par  exemple,  abaisser  de  chaque 
point  de  sa  surface  une  perpendiculaire  sur  le  plan  du  méridien 
auquel  il  se  termine,  et  prendre  le  pied  de  la  perpendiculaire  pour 
figurer  sur  ce  plan  le  point  d’où  elle  a été  abaissée.  Dans  ce  système, 
qui  est  désigné  sous  le  nom  de  projection  orthographique , tous  les 
parallèles  sont  représentés  sur  la  carte  par  des  lignes  droites  pa- 
rallèles entre  elles  ; et  les  méridiens  le  sont  par  des  ellipses  qui  ont 

toutes  le  même  grand  axe , et 
dont  les  petits  axes  varient  sui- 
vant l'obliquité  plus  ou  moins 
grande  des  méridiens  auxquels 
elles  correspondent,  (ig.  168.  Ce 
système  de  représentation  d un 
hémisphère  présente  un  incon- 
vénient grave  qui  fait  qu’il  n’est 
pas  employé  : c’est  que  les  par- 
ties de  l'hémisphère  qui  sont  si- 
tuées près  du  méridien  auquel  il 
se  termine  sont  figurées  en  rac- 
courci , et  que  la  forme  qu  elles 
affectent  sur  la  carte  ne  peut 
Fig.  108.  nullement  donner  une  idée  de 

leur  forme  réelle. 

C’est  pour  obtenir  une  carte  qui  soit  exempte  de  ce  défaut,  qu’on 
a imaginé  le  système  de  projection  stéréographique.  Dans  ce  sys- 
tème, au  lieu  d’abaisser  d’un  point  quelconque  A de  l'hémisphère, 
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pg.  1G9,  une  perpendiculaire  sur  le  plan  du  méridien  MM,  qui  lui 
sert  de  limite,  on  joint  ce  point  A à l'extrémité  O du  diamètre  de  la 
sphère  qui  est  perpendiculaire  au 
méridien  MM  ; et  l’on  prend  le 
point  a où  la  ligne  AO  perce  le 
plan  MM , pour  la  représentation 
du  point  A sur  ce  pian.  D'après 
cela , la  figure  B appartenant  à la 
surface  de  l'hémisphère,  se  trouve  » 
représentée  sur  la  carte  par  la 
figure  6,  dont  le  contour  n'est  autre 
que  l’intersection  du  plan  MM  et 
de  la  surface  conique  ayant  pour 
sommet  le  point  O et  pour  base  le 
contour  de  B.  Les  lignes  telles  que 
A o,  qui  joignent  les  points  de  l’hé- 
misphère aux  points  correspondants  de  la  carte,  sont  d'autant  plus 
obliques  par  rapport  au  plan  de  la  carte,  qu’elles  partent  de  points 
plus  rapprochés  des  bords  do  l’hémisphère  ; il  en  résulte  que  le 
raccourci  qui  existait  vers  les  bords  de  la  carte,  dans  la  projection 
orthographique,  ne  se  présente  plus  ici,  et  c’est  ce  qu’on  voulait 
obtenir. 

La  projection  stéréographique  jouit  de  deux  propriétés  impor- 
tantes, que  nous  énoncerons  sans  les  démontrer.  La  première  con- 
siste en  ce  que  tout  cercle  de  la  sphère,  que  ce  soit  un  méridien, 
un  parallèle,  ou  bien  un  autre  cercle  placé  d’une  manière  quelcon- 
que, est  représenté  sur  la  carte  par  un  cercle.  La  seconde  consiste 
en  ce  que  l’angle  formé  par  deux  lignes  qui  se  coupent  sur  la 
sphère  est  égal  à celui  que  forment  les  lignes  qui  les  représentent 
sur  la  carte.  (On  sait  qu’on  appelle  angle  de  deux  lignes  courbes, 
l’angle  compris  entre  les  tangentes  à ces  lignes  courbes  menées  par 
le  point  où  elles  se  coupent.) 

La  première  propriété  permet  de  tracer  très  facilement  le  canevas 
do  la  carte,  puisque  ce  canevas,  formé  de  la  représentation  d'un 
certain  nombre  de  parallèles  et  de  méridiens,  ne  se  compose  que 
d'arcs  de  cercle. 

La  seconde  propriété  en  entraîne  une  autre  de  la  plus  grande 
importance  : c'est  que  toute  figure  de  petites  dimensions  sur  l’hé- 
misphère est  représentée  par  une  figure  semblable  sur  la  carte. 
Cela  résulte  de  ce  que,  cette  figure  de  la  sphère  pouvant  être  re- 
gardée comme  plane  à cause  de  sa  petitesse,  tous  les  triangles  dans 
lesquels  on  peut  la  décomposer  sont  représentés  sur  la  carte  par 


Digitized  by  Google 


2l)t>  FIGURE  DE  LA  TERRE. 

des  triangles  qui  ont  les  mêmes  angles  que  les  premiers,  et  qui  par 
conséquent  leur  sont  semblables;  l’ensemblede  ces  triangles,  sur  la 
sphère,  forme  donc  une  figure  semblable  à celle  que  forment  les 
triangles  correspondants  sur  la  carte.  Ainsi,  la  projection  stéréo- 
graphique  ne  déforme  pas  les  figures  très  petites  placées  n'importe 
où  sur  l’hémisphère  ; toutes  les  dimensions  d’une  pareille  figure 
sont  réduites  dans  un  même  rapport.  Mais  ce  rapport,  suivant  le- 
quel la  réduction  se  fait,  varie  avec  la  position  que  la  figure  occupe 
sur  l hémisphère.  Au  bord  de  la  carte,  il  n'y  a pas  du  tout  de  ré- 
duction, puisque  les  parties  du  méridien  qui  limite  l’hémisphère 
conservent  évidemment  leurs  grandeurs  sur  la  carte.  Au  centre, 
au  contraire,  les  dimensions  sont  toutes  réduites  de  moitié  ; car  la 
ligne  cd,  fig.  169,  est  évidemment  la  moitié  de  la  ligne  CD. 

On  voit,  sur  la  figure  170,  quelle  est  la  disposition  du  canevas 


d'une  mappemonde  construite  d'après  le  système  de  projection 
stéréographique  Les  méridiens  et  les  parallèles  y sont  tous  repré- 
sentés par  des  arcs  de  cercle,  qui  se  rencontrent  partout  à angle 
droit,  comme  sur  la  sphère,  d’après  la  seconde  des  propriétés  énon- 
cées ci-dessus. 

§113.  Dans  la  construction  des  cartes  particulières , destinées 
à ne  représenter  qu'une  portion  de  la  surface  de  la  terre,  telle  que 
l'Europe  ou  l’un  des  £tats  qui  la  composent,  on  cherche  bien  autant 
que  possible  à conserver  les  formes  telles  qu’elles  existent  sur  la 
terre  : mais  on  cherche  surtout  à ne  pas  altérer  les  rapports  d'éten- 
due superficielle  entre  les  diverses  parties  de  la  contrée  qu'on  veut 
figurer.  Voici  en  quoi  consiste  le  système  qui  satisfait  le  mieux  à 
ces  deux  conditions,  et  qui  a été  en  conséquence  • adopté  pour  la 
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construction  do  la  grande  carte  de  France,  que  le  ministre  de  la 
guerre  a publiée  il  y a quelques  années. 

Soit  MN,  (ig.  171,  la  portion  de  la  surface  de  la  terre  que  l’on 
veut  représenter  sur  la  carte,  et  que  nous  supposerons  déjà  figurée 
sur  un  globe.  On  commence  par  choisir  un  méridien  BAC  et  un 
parallèle  DAE  qui  la  traversent  en  passant  à peu  près  par  son 
milieu.  Le  méridien  moyen  BAC  est  représenté  sur  la  carte  par 
une  ligne  droite  bac,  (ig.  172.  Pour  avoir  la  représentation  du  pa- 


le 

Fig.  172. 


rallèle  moyen,  que  l'on 
veut  faire  passer  par  le 
point  a , on  mène  en 
A une  tangente  AO  au 
méridien  moyen  ; on 
prend  la  portion  de 
cette  tangente  comprise 
entre  le  point  A et  le 
point  O où  elle  coupe 
l’axe  PQ  du  globe,  et  on  la  porte  en  ao  sur  la  ligne  droite  bac,  à 
partir  du  point  a ; enfin,  du  point  o comme  centre,  on  décrit  l’arc 


de  cercle  due,  qui  figure  le  parallèle  moyen  sur  la  carte.  Pour  avoir 
les  autres  parallèles,  on  porte  sur  la  ligne  bac  des  distances  af,  ag, 
ali,  ai...  égales  respectivement  aux  longueurs  AF,  AG,  AH,  AI... 
des  arcs  du  méridien  moyen,  compris  entre  le  point  A et  les  .divers 
parallèles;  puis,  du  point  o comme  centre,  on  décrit  des  arcs  de 
cercle  passant  par  les  points  f,  g,  h,  i.. . 11  ne  reste  plus  qu’a  figurer 
les  méridiens  situés  de  part  et  d’autre  du  méridien  moyen.  A cet 
effet,  on  porte  sur  les  cercles  qui  représentent  les  parallèles,  et  à 
partir  de  la  ligne  droite  bac,  qui  correspond  au  méridien  moyen  , 
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des  arcs  an',  an",...  ff , fl",...  gg1,  gg",...  hh' , hh"....  respec- 
tivement égaux  en  longueur  aux  arcs  AA',  AA",...  FF',  FF",... 
GG',  GG",...  HH',  HH",.  . compris  sur  le  globe  entre  le  méridien 
moyen  et  les  autres  méridiens;  on  trace  ensuite,  par  les  points 
ainsi  obtenus,  des  lignes  courbes  g'fa'h'i',  g"f"u"h"i" ..  qui 
représentent  les  méridiens  G'F'A'HT,  G"F"A"H"I",... 

Dans  ce  système  de  développement  d une  portion  plus  ou  moins 
grande  de  la  surface  do  la  terre,  l'étendue  superficielle  des  diverses 
parties  n’est  nullement  altérée  ; c'est-à-dire  quo  des  contrées  de 
môme  surface  sur  la  terre  occupent  également  des  surfaces  égales 
sur  la  carto.  Pour  nous  en  rendre  compte,  il  nous  suffira  de  com- 
parer un  quelconque  des  compartiments  formés  par  le  canevas  de  la 
carte,  au  compartiment  correspondant,  pris  sur  le  globe  terrestre 
qui  nous  a servi  à expliquer  sa  construction.  Nous  supposerons,  ce 
qui  est  toujours  permis,  quo  les  méridiens  et  les  parallèles  qui  com- 
posent le  canevas  sont  extrêmement  rapprochés  les  uns  des  autres; 
en  sorte  que  les  compartiments  qu’ils  déterminent  sont  d’une  très 
petite  étendue.  Prenons,  par  exemple,  sur  le  globe,  la  portion  de 
surface  FG'F"G":  les  méridiens  et  les  parallèles  se  coupant  par- 
tout à angle  droit  sur  le  globe,  cette  portion  de  surface  peut  être 
regardée  comme  un  rectangle  dont  F' F"  est  la  base  et  F'G'  la 
hauteur.  Ce  rectangle  est  représenté  sur  la  carie  par  la  figure 
f'g'f'g",  qui  n’est  pas  elle  même  un  rectangle,  parce  que  les  mé- 
ridiens et  les  parallèles,  sur  la  carte,  ne  se  coupent  généralement 
pas  à angle  droit  ; mais  cette  figure  fg'f'g"  peut  être  regardée 
comme  un  parallélogramme,  qui  a pour  base  ff"  égal  à F' F",  et 
pour  hauteur  la  distance  des  deux  côtés  ff,  g'g",  distance  qui 
est  mesurée  par  fg  égal  à FG,  et  par  conséquent  égal  à F'G'.  On 
voit  donc  quo  le  petit  rectangle  F'G'F"G",  et  le  petit  parallélo- 
gramme fg'f'g ",  sont  égaux  en  surface  comme  ayant  môme  base  et 
môme  hauteur  ; d’où  il  résulte  que  la  carte  représente  les  diverses 
parties  de  la  contrée  MN,  en  conservant  à chacune  d'elles  la  même 
étendue  superficielle  que  sur  le  globe,  c’est-à-dire  avec  des  éten- 
dues superficielles  proportionnelles  à celles  qu’ont  ces  diverses 
parties  sur  la  surface  de  la  terre. 

A cette  propriété,  le  système  de  développement  dont  il  s’agit  en 
joint  une  autre  , c'est  de  no  pas  déformer  beaucoup  la  portion  de  la 
surface  de  la  terre  qu  elle  représente.  On  s'en  fera  une  idée  en 
jetant  les  yeux  sur  une  carte  de  F rance,  construite  dans  ce  système, 
lig.  1 73.  On  voit  quo  l'angle  formé  par  un  méridien  et  un  parallèle, 
à leur  point  de  rencontre,  est  partout  peu  différent  d'un  angle  droit  : 
cet  angle  est  exactement  droit  pour  tous  les  points  de  rencontre 
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situés  sur  le  méridien  moyen  bac,  ou  sur  le  parallèle  moyen  due. 
Les  divers  compartiments  du  canevas  ayant,  d’après  cela,  à très 
peu  près  la  même  forme  que  sur  la  sphère,  il  en  est  do  môme  des 


figures,  quelles  qu'elles  soient,  qui  sont  tracées  dans  ces  comparti- 
ments. Il  est  bien  clair  que  la  déformation,  qui  a lieu  principale- 
ment vers  les  angles  de  la  carte,  serait  do  plus  en  plus  sensible,  à 
mesure  que  cette  carte  représenterait  une  étendue  de  pays  de  plus 
\ en  plus  grande. 

§114.  Les  cartes  marines,  dont  les  navigateurs  se  servent 
'pour  leurs  voyagos,  sont  construites  d une  manière  toute  différente  ; 
'►'voici  en  quoi  consiste  le  principe  de  leur  construction.  Imaginons 
que  la  surface  entière  d'un  globe,  qui  représente  la  terre,  soit  di- 
visée en  un  grand  nombre  de  fuseaux  de  même  largeur,  par  des 
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méridiens  équidistants  les  uns  des  autres,  fig.  174  ; et  qu'on  ait 

circonscrit  un  cylindre  à ce 
globe,  tout  du  long  de  l'équa- 
teur EE.  Les  génératrices  de 
ce  cylindre  , correspondant 
aux  divers  points  A,  B,  C, ... 
de  l’équateur,  seront  les 
tangentes  A'AA",  B'BB", 
C'CC",...  aux  méridiens  qui 
passent  par  ces  points.  Con- 
cevons que  l’on  détache  le 
demi  - fuseau  PAB  de  la 
surface  du  globe , et  qu’on 
le  redresse  pour  l’appliquer 
sur  la  partie  correspondante 
ABA'B'  du  cylindre  circon- 
scrit. La  largeur  du  fuseau 
allant  en  diminuant  progres- 
sivement de  l’équateur  au 
pôle,  il  ne  pourra  pas  couvrir 
ia  bande  cylindrique  ABA'B'  d’un  bord  à l’autre,  à moins  qu’on 
ne  l’élargisse  d’une  quantité  convenable  en  chaque  point  de  sa 
longueur.  Mais  en  l’élargissant  ainsi,  on  altérera  la  forme  de  la 
portion  du  fuseau  comprise  entre  les  parallèles  RS,  TU,  puisqu’on 
augmentera  la  longueur  des  côtés  TU,  RS  de  celte  figure.  Il  n’v  a 
qu’un  moyen  d'empêcher  cette  altération  de  forme  : c’est  d’augmen- 
ter la  longueur  des  côtés  TR,  US  dans  le  même  rapport.  Alors  la 
figuro  R'S'T'U'  ainsi  obtenue  sur  le  cylindre  sera  semblable  à la 
figure  RSTU  à laquelle  elle  correspond  sur  le  globe  ; puisque  ces 
deux  figures,  pouvant  être  considérées  chacune  comme  un  rectan- 
gle, à cause  de  leurs  très  petites  dimensions,  ont  leurs  bases  et  leurs 
hauteurs  proportionnelles. 

Chaque  demi-fuseau  étant  ainsi  développé  sur  la  surface  du  cy- 
lindre circonscrit  au  globe,  de  telle  manière  que  les  divers  parallèles 
qui  le  traversent  s'éloignent  les  uns  des  autres  conformément  à la 
condition  qui  vient  d’être  indiquée,  la  portion  du  demi-fuseau  si- 
tuée très  près  du  pôle  P se  trouvera  reportée  à une  distance  extrê- 
mement grande  de  l'équateur  EE,  sur  la  surface  du  cylindre  ; on 
s'en  rend  compte  sans  difficulté  en  observant  qu’un  petit  rectangle 
tel  que  RSTU,  voisin  du  pôle  P,  éprouve  un  accroissement  consi  • 
dérable  dans  toutes  ses  dimensions,  en  passant  de  la  sphère  sur  le 
cylindre,  accroissement  qui  tend  à se  faire  dans  un  rapport  de  plus 
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pn  plu?  grand,  à mesure  que  ce  rectangle  est  prie  plus  près  du 
pôle.  Le  demi-fuseau,  ainsi  transformé,  couvrira  donc  la  totalité  de 
la  bande  cylindrique  A BA'B',  jusqu'à  une  distance  infinie  de  l’é- 
quateur EE  ; et  si  l’on  opère  de  même  pour  tous  les  demi-fuseaux 
dont  se  compose  la  surface  entière  du  globe,  on  voit  qu’ils  vien- 
dront occuper,  par  leur  ensemble,  la  totalité  de  la  surface  du  cylin- 
dre circonscrit,  que  nous  supposons  s'étendre  indéfiniment  au-des- 
sus et  au-dessous  de  l'équateur  EE.  Imaginons  maintenant  que 
l’on  ouvre  la  surface  du  cylindre  le  long  d’une  de  ses  génératrices, 
et  qu’on  la  développe  sur  un  plan  ; ce  développement,  contenant 
l'indication  des  divers  objets  remarquables  qui  étaient  primitive- 
ment marqués  sur  le  globe,  constituera  une  carte  marine. 

II  est  aisé  de  voir,  d’après  cela,  en  quoi  consiste  le  canevasd’une 
carte  marine.  Tous  les  méridiens  du  globe  s’appliquent  sur  le  cy- 
lindre suivant  des  génératrices,  et  deviennent  par  conséquent,  après 
le  développement  du  cylindre,  des  lignes  droites  parallèles  entre 
elles  et  perpendiculaires  à la  ligne  droite  suivant  laquelle  se  déve- 
loppe l’équateur  ; ces  lignes  droites  parallèles  sont  équidistantes 
les  unes  des  autres,  si  elles  représentent  des  méridiens  équidis- 
tants sur  le  globe.  Les  parallèles  de  la  sphère  deviennent  sur  la 
carte  des  lignes  droites  parallèles  à l'équateur,  et  par  conséquent 
perpendiculaires  à celles  qui  représentent  les  méridiens  ; mais,  si 
ces  parallèles  sont  équidistants  sur  la  sphère,  ils  ne  le  sont  plus  sur 
la  carte,  où  leurs  distances  augmentent  de  plus  en  plus,  à mesure 
qu'ils  correspondent  à des  latitudes  plus  élevées. 

La  figure  175  peut  donner  une  idée  des  cartes  marines  ; elle  re- 
présente toute  la  portion  de  la  surface  de  la  terre  qui  s'étend  de 
part  et  d’autre  de  l’équateur,  jusqu’aux  parallèles  dont  la  latitude 
est  de  80  degrés.  On  y remarque  sans  peine  l’agrandissement  pro- 
gressif qu’éprouvent  les  diverses  parties  de  la  terre  figurées  sur 
cette  carte,  à mesure  qu  elles  s’éloignent  de  l’équateur.  Aussi  com- 
mettrait-on do  graves  erreurs,  si  l’on  s’en  servait  pour  comparer  les 
divers  pays  sous  le  rapport  de  leur  étendue  superficielle.  Mais  ce 
défaut  des  cartes  marines  est  amplement  compensé  par  une  pro- 
priété précieuse,  qui  les  a fait  adopter  exclusivement  pour  les 
voyages  maritimes,  et  que  nous  allons  faire  connaître. 

Le  plus  court  chemin  d'un  point  à un  autre,  sur  la  surface  d’une 
sphère,  est  l’arc  de  grand  cercle  qui  joint  ces  deux  points.  Il  sem- 
blerait donc  que  c’est  suivant  un  arc  de  grand  cercle  que  les  navi- 
gateurs devraient  se  diriger  sur  la  mer,  pour  atteindre  le  but  de 
leur  voyage.  Mais  cette  roule  circulaire  forait  des  angles  différents 
avec  les  méridiens  menés  par  ses  divers  points,  et  il  en  résulterait 
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une  certaine  complication  pour  donner  à chaquo  instant  une  direc- 
tion convenable  à la  marche  du  navire.  11  est  beaucoup  plus  com- 


mode do  se  diriger  de  manière  à'couper  tous  les  méridiens  sous  le 
même  angle  ; en  effet,  une  fois  qu'on  sait  sous  quel  angle  on  doit 
les  couper,  pour  arriver  en  un  lieu  déterminé,  on  n'a  plus  qu'à  s’as- 
surer, au  moyen  de  la  boussole,  que  la  direction  de  la  marche  du 
navire  fait  bien  constamment  cet  angle  connu  avec  la  direction  du 
méridien  correspondant  à chacun  des  points  de  la  route  parcourue. 
La  route  que  l'on  suit  ainsi  sur  la  mer  n'est  pas  un  arc  de  grand  cer- 
cle ; mais  elle  en  diffère  assez  peu,  tant  qu'on  ne  la  prend  pas  dans 
uno  très  grande  étendue,  et  la  longueur  du  chemin  parcouru  n'est 
pas  beaucoup  plus  grande  que  celle  de  l’arc  de  grand  cercle  qui  joint 
les  deux  extrémités  de  ce  chemin  Cette  ligne  courbe,  suivant  la- 
quelle se  diriaent  les  navigateurs  sur  la  mer,  porte  le  nom  de  loxo- 
dromie. Il  est  aisé  de  voir  quelle'  forme  prend  une  loxodromie  sur 
les  cartes  marines,  construites  comme  nous  venons  de  l'indiquer. 
Une  portion  quelconque  de  cette  ligne,  comprise  entre  deux  méri- 
diens très  voisins  l’un  de  l'autre,  peut  toujours  être  regardée  comme 
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la  diagonale  ST  d'un  petit  rectangle  RSTU,  f\g.  174,  formé  par  les 
méridiens  et  les  parallèles  de  ses  deux  extrémités  ; celle  portion  ST 
de  loxodromie  prendra  donc  la  position  S T'  sur  la  surface  du  cy- 
lindre circonscrit,  et,  comme  le  rectangle  R'S'T'U'  est  semblable 
au  rectangle  RSTU,  elle  fera  avec  le  méridien  R'T'  un  angle  égal 
à celui  qu  elle  faisait  avec  le  méridien  RT  sur  la  sphère  ; donc  la 
loxodromie  qui  rencontre  tous  les  méridiens  sous  le  môme  angle 
sur  la  surface  de  la  sphère,  les  rencontrera  encore  tous  sous  le  même 
angle  sur  la  surface  du  cylindre  circonscrit,  et  par  conséquent  aussi 
sur  la  carte  qui  est  le  développement  de  ce  cylindre.  Mais  les  méri- 
diens sont  représentés  sur  la  carte  par  des  lignes  droites  parallèles 
entre  elles  ; et  comme  il  n’v  a qu’une  ligne  droite  qui  puisse  rencon- 
trer toutes  ces  parallèles  sous  un  même  angle,  il  en  résulte  que  la 
loxodromie  est  nécessairement  représentée  sur  la  carte  marine  par 
une  ligne  droite. 

C’est  en  cela  que  consiste  la  propriété  des  caries  marines  que 
nous  voulions  faire  connaître.  Il  est  aisé  de  voir  combien  cette  pro- 
priété facilite,  aux  marins  la  détermination  de  la  direction  qu’ils  doi- 
vent donner  à la  marche  de  leur  navire.  Après  avoir  bien  fixé,  sur 
la  carte,  le  point  où  ils  se  trouvent,  et  celui  où  ils  veulent  aller,  ils 
tracent  une  ligne  droite  entre  ces  deux  points  : l'angle  que  cette 
ligne  droite  fait  avec  une  quelconque  de  celles  qui  représentent  les 
méridiens  est  précisément  l’angle  sous  lequel  la  marche  du  navire 
doit  couper  les  méridiens  sur  la  surface  de  la  mer.  Habituellement, 
le  navire  ne  suit  pas  rigoureusement  la  ligne  qu'on  veut  lui  faire 
suivre,  soit  parce  que  les  moyens  employés  pour  reconnaître  la  di- 
rection de  sa  marche  ne  sont  pas  très  exacts,  soit  parce  qu'il  se 
trouve  emporté  latéralement  par  les  courants  qui  existent  dans 
beaucoup  de  parties  de  l'Océan.  Aussi,  après  avoir  navigué  pendant 
quelque  temps,  cherche-t-on  à déterminer  le  lieu  qu'on  occupe  sur 
la  mer,  au  moyen  d'observations  dont  nous  parlerons  plus  tard. 
Quand  on  a trouvé  la  longitude  et  la  latitude  de  ce  lieu,  on  le  place 
sur  la  carte  marine,  et  en  le  joignant  par  une  ligne  droite  au  point 
vers  lequel  on  sè  dirige,  on  trouve  une  nouvelle  valeur  de  l'angle 
sous  lequel  la  marche  du  navire  doit  rencontrer  le  méridien,  valeur 
dont  on  se  sert  comme  précédemment. 
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DU  SOUK  IL. 


LOIS  DU  MOUVEMENT  DU  SOLEIL. 

§ H 5.  Après  avoir  étudié  le  mouvemonl  d’ensemble  des 
étoiles,  mouvement  qui,  comme  nous  l’avons  vu,  n’est  qu’une  ap- 
parence due  à la  rotation  de  la  terre  sur  elle-même,  nous  devons 
nous  occuper  de  chercher  les  lois  du  mouvement  des  astres  er- 
rants, c’est-à-dire  de  ces  astres  que  nous  avions  mis  de  côté  tout 
d’abord,  et  qui  viennent  successivement  se  placer  dans  diverses 
constellations  du  ciel.  Parmi  ces  astres  errants,  le  soleil  est  sans 
contredit  celui  qui  nous  intéresse  le  plus,  en  raison  de  l'influence 
considérable  qu’il  exerce  sur  notre  existence.  C'est  lui  qui,  par  sa 
présence  ou  son  absence  au-dessus  de  l'horizon,  détermine  la  suc- 
cession des  jours  et  des  nuits  ; c’est  encore  lui  qui,  par  suite  des 
lois  de  son  mouvement,  détermine  ces  alternatives  de  chaleur  et  de 
froid  qui  constituent  nos  saisons.  Aussi  commencerons- nous  l’étude 
des  astres  errants  par  ce  qui  se  rapporte  au  soleil. 

§ 116.  Le  soleil  se  déplace  parmi  les  étoiles.  — Le  soleil, 
par  la  grande  lumière  qu'il  répand  dans  l’atmosphère  de  la  terre, 
nous  empêche  de  voir  les  étoiles  en  plein  jour  ; aussi  ne  reconnaît- 
on  pas  immédiatement  qu'il  doive  bien  être  rangé  dans  la  classe  des 
astres  errants,  puisqu'on  ne  peut  pas  comparer  sa  position  dans  le 
ciel  à celles  des  étoiles  dont  il  est  voisin.  Il  est  vrai  qu’avec  les  lu- 
nettes on  peut  voir  les  étoiles  les  plus  brillantes,  pendant  que  le 
soleil  est  au-dessus  de  l’horizon  ; mais  il  faut,  pour  cela,  que  leur 
distance  angulaire  à cet  astre  soit  d’au  moins  15  degrés,  ce  qui 
fait  qu’on  ne  peut  guère  se  servir  de  ce  moyen  pour  s'assurer  que 
le  soleil  se  déplace  sur  la  sphère  céleste,  à travers  les  constellations 
dont  elle  estcouverlo. 

Au  premier  abord,  il  semble  que  le  soleil  se  meuve  chaque  jour 
uniquement  en  vertu  du  mouvement  diurne,  c’est-à-dire  que  son 
mouvement  soit  précisément  celui  qu'il  aurait  s'il  était  fixé  inva- 
riablement à la  sphère  céleste,  et  qu'il  fût  entraîné  par  elle  dans 
son  mouvement  apparent  autour  de  l’axe  du  monde.  On  le  voit,  en 
effet,  se  lever  du  côté  de  l'orient,  puis  s'élever  de  plus  en  plus  au- 
dessus  do  l'horizon  en  même  temps  qu’il  se  rapproche  du  plan  mé- 
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ridien  ; traverser  ce  plan,  s’en  éloigner  ensuite  en  se  rapprochant 
de  plus  en  plus  de  l'horizon,  et  enfin  se  coucher  du  côté  de  l'occi- 
dent. Son  mouvement  apparentde  chaque  jour,  en  un  mot,  parait 
entièrement  le  môme  que  celui  de  l’une  des  étoiles  que  l'on  aper- 
çoit lorsqu'on  se  tourne  du  côté  du  midi.  Mais  l'observation  atten- 
tive des  circonstances  que  présente  le  mouvement  du  soleil  fait 
voir  qu'il  existe  des  différences  essentielles  entre  ce  mouvement  et 
celui  d'une  étoile.  Voici  en  quoi  consistent  ces  différences. 

Si  l'on  observe  une  même  étoile  plusieurs  jours  de  suite,  en  se 
plaçant  toujours  dans  le  mémo  lieu,  on  la  verra  se  lever  constam  - 
ment au  même  point  de  l'horizon  ; si  l’on  a remarqué  un  objet  ter- 
restre qui,  du  lieu  où  l'on  est  placé,  se  trouve  exactement  dans  la 
direction  du  point  où  l’étoile  se  lève  le  premier  jour,  on  verra  qy'il 
en  sera  toujours  de  même  les  jours  suivants,  et  cela  quel  que  soit 
le  nombre  des  jours  pendant  lesquels  on  répétera  cette  observation . 
Le  soleil,  au  contraire,  se  lève  tantôt  en  un  point  do  l’horizon,  tantôt 
en  un  autre  point.  Si  un  jour  on  l'a  vu  se  lever  dans  la  direction 
d'un  objet  terrestre,  le  lendemain  il  se  lève  un  peu  à côté  de  celte 
direction  ; le  surlendemain  il  se  lève  un  peu  plus  loin,  et  ainsi  de 
suite.  Le  point  de  l'horizon  où  le  soleil  se  lève  semble  osciller  entre 
certaines  limites  : tantôt  il  se  rapproche  du  nord  ; tantôt,  au  con- 
traire, il  s'en  éloigne  pour  se  rapprocher  du  midi.  On  observe  des 
différences  du  même  genre,  quand  on  compare  le  coucher  du  soleil 
au  coucher  d’une  étoile  : le  premier  a lieu,  tantôt  dans  une  direc- 
tion, tantôt  dans  une  autre  ; tandis  que  le  second  s’effectue  toujours 
en  un  même  point  de  l'horizon. 

Lorsqu’une  étoile  arrive  au  point  le  plus  élevé  de  sa  course 
diurne,  et  traverse  le  plan  méridien,  sa  hauteur  au-dessus  do  l'ho- 
rizon est  toujours  la  même,  quel  que  soit  le  jour  où  on  l’observe 
dans  cette  position.  Il  n’en  est  pas  ainsi  du  soleil  ; tout  le  monde  sait 
qu'il  s'élève  beaucoup  plus  au-dessus  de  l'horizon  en  été  qu'en  hiver. 

Si  l’on  observe  le  ciel  peu  de  temps  après  le  coucher  du  soleil, 
on  voit  certaines  étoiles  dans  le  voisinage  du  point  de  l’horizon  où 
il  a disparu.  Kn  répétant  cette  observation  plusieurs  jours  de  suite, 
on  reconnaît  que  cos  étoiles  sont  do  plus  en  plus  près  de  l'horizon 
lorsqu'on  commence  à les  apercevoir.  Au  bout  de  quelques  jours, 
on  ne  les  voit  plus  ; elles  sont  déjà  couchées  lorsque  l'affaiblisse- 
ment de  la  lumière  répandue  dans  l’atmosphère  commence  à per- 
mettre de  voir  des  étoiles  du  côté  de  l'occident.  Quelques  jours  plus 
tard,  si  l'on  regarde  le  ciel  vers  l’orient,  un  peu  avant  le  lever  du 
soleil,  on  revoit  ces  mêmes  étoiles  qu’on  avait  cessé  de  pouvoir  ob- 
server à l'occident,  après  le  coucher  de  cet  astre;  eles  semlblont 
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avoir  passé  de  l’autre  côté  du  soleil,  ou  plutôt  le  soleil  semble  s'être 
avancé  vers  l’orient,  par  rapport  à elles. 

Il  est  impossible,  d’après  cela,  de  regarder  le  soleil  comme  élan  t 
lixe  parmi  les  étoiles,  et  ne  se  mouvant  chaque  jour  qu'en  vertu  du 
mouvementdiurne.de  la  sphère  céleste.  Le  déplacement  continuel 
de  cet  astre  à travers  les  constellations  est  mis  en  évidence  par 
les  circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  tout  aussi  bien  que 
s’il  n’empêchait  pas  d’apercevoir  les  étoiles  qui  sont  dans  son  voisi- 
nage, et  qu’on  le  vît  ainsi  occuper  successivement  différentes  posi- 
tions par  rapport  à elles.  On  doit  donc  regarder  le  soleil  comme 
animé  de  deux  mouvements  : il  se  meut  sur  la  sphère  céleste  parmi 
les  étoiles,  et  en  même  temps  il  est  emporté  par  la  sphère,  dans  sa 
rotation  autour  de  l’axe  du  monde.  Une  mouche  qui  marche  sur  la 
surface  d’un  globe,  pendant  qu’on  fait  tourner  le  globe  autour  d’un 
diamètre,  peut  donner  une  idée  nette  de  ce  double  mouvement  du 
soleil. 

La  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste  n’étant  qu'une  apparence 
due  à ce  que  la  terre  tourne  sur  elle-même,  nous  pouvons  faire 
abstraction  de  ce  mouvement,  et  considérer  le  ciel  tel  que  nous  le 
verrions  si  la  terre  ne  tournait  pas.  Les  étoiles  nous  paraîtraient 
alors  complètement  immobiles  ; mais  il  n’en  serait  pas  de  même  du 
soleil  ; il  serait  encore  animé  du  mouvement  propre  dont  nous  ve- 
nons de  reconnaître  l’existence.  C’est  ce  mouvement  propre  du  so- 
leil que  nous  allons  étudier  en  détail  dans  ce  qui  suit. 

§ 117.  Observation  do  soleil  an  moyen  de  l’ombre  qu’il 
produit.  — Tout  corps  opaque  exposé  aux  rayons  du  soleil  arrête 
une  partie  de  ces  rayons  ; il  existe  en  conséquence,  en  arrière  du 
corps,  un  certain  espace  dans  lequel  aucun  des  rayons  lumineux, 
émanés  directementdu  soleil,  ne  peut  pénétrer  : cet  espace  est  ce 
que  l’on  appelle  l’ombre  du  corps.  L'ombre  est  rendue  sensible  aux 
yeux,  toutes  les  fois  que  la  surface  d’un  objet  est  située  on  partie 
à son  intérieur,  et  en  partie  dans  l’espace  où  pénètrent  les  rayons 
du  soleil  : il  existe  alors  un  contraste  frappant  ehtro  l'aspect  de  la 
partie  de  cette  surface  qui  est  plongée  dans  l’ombre,  et  celui  de  la 
partie  que  le  soleil  éclaire.  L’ombre  d’un  corps  étant  toujours  di- 
rectement opposée  au  soleil,  on  comprend  que  l'observation  de 
l’ombre,  à un  instant  quelconque,  puisse  faire  connaître  la  positioh 
que  le  soleil  occupe  à cet  instant  dans  le  ciel.  Aussi,  ce  moyen 
d’observation  pour  le  soleil  a-t-il  été  employé  pondant  longtemps, 
et  l'est-il  même  encore  maintenant,  toutes  les  fois  qu'il  ne  s’agit 
pas  d’atteindre  une  grande  précision. 

Avant  d'indiquer  la  disposition  des  iristruments qui  ont  été  imâ- 
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ginés  pour  observer  le  soleil  au  moyen  de  l’ombre  qu'il  produit,  il 
est  nécessaire  de  faire  connaître  une  particularité  que  présente  tou- 
jours cette  ombre,  et  qui  nuit  beaucoup  à l'exactitude  des  observa- 
tions. Soit  A,  f\<j.  176,  une  surface  sur  laquelle  se  projette  l’ombre 
d'un  écran  B.  Si  le  soleil  se  rédui- 
sait à un  simple  point  lumineux  , 
comme  une  étoile,  on  trouverait  la 
limite  latérale  do  l'ombre  sur  la 
surface  A,  en  menant  un  plan  par 
l’arête  mn  de  l’écran  et  par  le 
soleil , et  cherchant  la  ligne  sui- 
vant laquelle  ce  plan  couperait  la 
surface  A.  Mais  il  n’en  est  pas 
ainsi  ; le  soleil  a des  dimensions 
transversales  très  appréciables;  et 
si  l'on  mène  par  l’arête  m n doux 
plans  qui  touchent  le  soleil,  l’un 
d’un  côté,  l’autre  d'un  autre  côté, 
ces  deux  plans  font  entre  eux  un  angle  qui  est  loin  d'être  nul. 
Soient  np,  nq  les  intersections  de  ces  deux  plans  avec  la  surface  A. 
11  est  bien  clair  qu'un  point  tel  que  r,  situé  en  dehors  de  l’angle 
pnq,  et  du  côté  convenable,  pourra  recevoir  des  rayons  lumineux 
de  la  totalité  de  la  surface  du  soleil,  sans  que  l’écran  B s’y  oppose 
en  aucune  manière  ; il  est  clair  également  qu'un  point  tel  que  s, 
situé  aussi  en  dehors  de  l’angle  pnq,  mais  de  l’autre  côté,  ne 
pourra  recevoir  la  lumière  d’aucun  point  de  la  surface  du  soleil. 
Mais  si  l'on  prend  un  point  dans  l’angle  pnq,  ce  point  recevra  des 
rayons  provenant  d une  portion  seulement  do  la  surface  du  soleil, 
portion  dont  la  grandeur  variera  suivant  que  le  point  sera  plus  ou 
moins  près  do  l’un  ou  de  l'autre  des  deux  côtés  de  l’angle  pnq. 
L'espace  compris  dans  l'angle  pnq  sera  donc  inégalement  éclairé 
dans  ses  diverses  parties  : il  présentera  une  dégradation  progres- 
sive de  lumière  d’un  bord  à l’autre,  et  établira  un  passage  insen- 
sible entre  la  partie  de  la  surface  A,  qui  est  éclairée  par  la  totalité 
du  soleil,  et  celle  qui  n'en  reçoit,  au  contraire,  aucun  rayon  de  lu- 
mière. Cet  espace  intermédiaire  entre  la  lumière  et  l'ombre  se 
nomme  la  pénombre.  On  voit  que  sa  largeur  est  d'autant  plus 
grande,  qu'on  la  prend  plus  loin  de  l’arête  m n qui  lui  a donné 
naissance  ; il  en  résulte  que  l’ombre  projetée  par  un  corps  sur  une 
surface  est  d’autant  moins  nette  et  tranchée  sur  ses  bords,  que  le 
corps  est  plus  éloigné  de  la  surface,  ainsi  que  tout  le  monde  a pu 
le  constater. 
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§ H 8.  Parmi  les  dispositions  imaginées  pour  observer  le  soleil 
à l’aide  de  l'ombre  qu’il  produit,  nous  citerons  d’abord  les  armilles, 
ou  cercles  de  cuivre,  employés  anciennement  par  les  astronomes 
d’Alexandrie,  fig.  177.  Pour  trouver  le  moment  où  le  soleil  venait 

se  placer  dans  le 
idan  de  l'un  de  ces 
cercles,  il  suffisait 
d’observer  l’instant 
précis  où  la  con- 
cavité do  la  partie 
postérieure  du  cer- 
cle était  complète- 
ment dans  l'ombre 
produite  par  la  par- 
tie antérieure.  Par 
suite  de  la  présence 
de  la  pénombre,  la 
largeur  de  l’ombre 
pure  , projetée  à 
cet  instant  par  la 
partie  antérieure 
du  cercle  , était 
plus  petite  que  l’é- 
paisseur du  cercle 
lui-même;  aussi  cette  ombre  pure  ne  pouvait-elle  pas  couvrir 
entièrement  la  surface  intérieure  de  la  partie  opposée  ; mais  on 
jugeait  que  le  soleil  était  exactement  dans  le  plan  du  cercle,  lorsque 
• l’ombre  pure  était  au  milieu  de  l’épaisseur  du  cercle,  c’est-à-dire 
lorsque  les  deux  portions  do  pénombre  qui  l’accompagnaient  de  pari 
et  d autre  avaient  la  môme  largeur. 

§ 119.  Une  autre  disposition,  dont  l'usage  a été  beaucoup  plus 
répandu,  consiste  à installer  une  tige  mince  dans  une  position  par- 
ticulière, à côté  d'une  surface  sur  laquelle  la  tige  doit  projeter  son 
ombre  ; l’observation  de  la  position  que  l’ombre  de  la  tige  occupe 
sur  cette  surface  fait  connaître  la  position  correspondante  du  so- 
leil dans  le  ciel.  Un  pareil  instrument  se  nomme  un  gnomon  ; la  lige 
qui  produit  l’ombre  porte  le  nom  de  style. 

Lorsque  le  gnomon  est  uniquement  destiné  à déterminer  la  posi- 
tion que  le  soleil  occupe  dans  le  ciel  à un  instant  quelconque,  on 
dispose  le  style  verticalement,  en  un  point  d’une  surface  plane  et 
horizontale,  sur  laquelle  il  doit  projeter  son  ombre,  fig.  178.  Ce  n’est 
que  pour  satisfaire  à certaines  conditions  spéciales,  qu’on  donne  au 
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stylo  une  autre  direction,  comme  on  le  voit  sur  la  plupart  de  nos 
cadrans  solaires,  qui  sont  de  véritables  gnomons,  et  sur  lesquels 
nous  donnerons  plus  tard 
quelquesdéveloppements. 

Un  gnomon,  disposé  com- 
me l'indique  la  figure  178, 
peut  conduire  , relative- 
ment au  soleil,  exactement 
aux  mêmes  résuit  atsqu’un 
théodolite  (§  47)  ; il  peut 
fournir,  par  une  seule  ob- 
servation, l'azimut  et  la 
distance  zénithale  de  cet 
astre.  Si  I on  a tracé  d’a- 
vance une  ligne  droite 
AC  , sur  la  surface  hori- 
zontale qui  reçoit  l'ombre, 
et  à partir  du  pied  du 
style,  l’angle  CAD,  formé 
par  ladirectionde  l'ombre 
avec  cette  ligne  droite , 
sera  précisément  l'azimut  du  soleil,  compté  à partir  du  plan  ver- 
tical BAC.  On  trace  habituellement  fa  ligne  AC  dans  la  direction  du 
méridien  ; en  sorte  que  l’azimut  obtenu  est  compté  à partir  de 
ce  plan.  Quant  à la  distance  zénithale  du  soleil,  on  la  déduit  de  la 
longueur  AC  de  l'ombre  du  style  ; connaissant  cette  longueur,  on 
peut  en  conclure  l'angle  B du  triangle  rectangle  BAD,  et  par  con- 
séquent la  distance  zénithale  apparente  SBZ  du  soleil  qui  est  égale 
à cet  angle:  il  n'y  a plus  alors  qu'à  corriger  cette  distance  zéni- 
thale de  l'efTel  de  la  réfraction  atmosphérique,  pour  avoir  la  distance 
zénithale  vraie  du  soleil. 

Pour  obtenir  des  résultats  d'une  certaine  exactitude,  dans  la  me- 
sure de  l'azimut  et  de  la  distance  zénithale,  à l aide  d'un  gnomon, 
il  est  nécessaire  de  donner  des  dimensions  un  peu  grandes  à ce 
gnomon.  Mais,  à mesure  qu'on  augmente  la  longueur  du  style,  et 
que,  par  conséquent,  son  extrémité  supérieure  se  trouve  plus  éloi- 
gnée de  l'ombre  qu  elle  projette,  l’influence  de  la  pénombre  croît, 
et  l'incertitude  que  comporte  l’observation  de  l’ombre  croît  avec  elle. 
Aussi  le  degré  d'approximation  avec  lequel  la  position  du  soleil  est 
donnée  par  un  gnomon  à style  est-il  loin  d'être  comparable  à celui 
qui  résulte  de  l'emploi  des  cercles  it  lunettes,  et  en  particulier  du 
théodolite. 

19. 
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§ 120.  C'est  la  pénombre  qui  est  l'unique  cause  de  I nexacti- 
tude des  observations  du  soleil,  faites  au  moyen  du  gnomon.  Si  la 
pénombre  n’existait  pas,  et  que  par  conséquent  l’ombre  du  style 
fût  terminée  d’une  manière  nette  dans  toute  son  étendue,  le  gnomon 
acquerrait  une  grande  précision,  et  il  suffirait  de  lui  donner  des  di- 
mensions convenables  pour  qu’il  permit  d’observer  le  soleil  avec 
toute  l'exactitude  désirable.  C’est  pour  atteindre  ce  but  qu'on  a 
imaginé  les  gnomons  à plaque  percée. 

Pour  nous  rendre  compte  de  leur  disposition,  imaginons  d’abord 
(pie  le  style  AB  d'un  gnomon,  fig.  179,  se  termine  par  une  partie 

élargie  B,  percée  d’une  ouverture 
qui  se  trouve  exactement  sur  l’axe 
du  style.  La  lumière  du  soleil  , en 
passant  par  cette  ouverture,  viendra 
éclairer  un  petit  espace  a sur  le  plan 
horizontal,  au  milieu  de  l'ombre  pro- 
jetée par  la  partie  élargie  B,  et  sur 
la  direction  même  de  l’ombre  du 
reste  du  style.  Cet  espace  éclairé  « 
occupe  précisément  la  place  qu’oc- 
cuperait l’extrémité  de  l’ombre , si  le 
style,  ayant  la  forme  d'une  simple 
tige,  se  prolongeait  jusqu'à  l’ouver- 
ture pratiquée  dans  la  partie  B.  On 
peut  donc  regarder  la  direction  de 
l'ombre  du  style  comme  étant  la  ligne  qui  joint  le  point  A au  centre 
de  l’espace  éclairé  a,  et  la  longueur  de  cette  ombre  comme  étant  la 
distance  du  point  A à ce  centre.  La  direction  et  la  longueur  de 
l'ombre,  ainsi  obtenues,  permettront  de  trouver,  comme  précédem- 
ment, l'azimut  et  la  distance  zénithale  du  solerl  ; pour  cela,  on 
devra  regarder  la  longueur  du  style  comme  étant  la  distance  du 
point  A au  centre  de  l'ouverture  pratiquée  en  B.  On  conçoit  main- 
tenant quo  la  partie  B du  style,  avec  l'ouverture  dont  elle  est  per- 
cée, peut  suffire  seule  à l’observation,  et  qu’on  peut  supprimer  toute 
la  tige  comprise  entre  elle  et  le  point  A,  fig.  1 80.  Si  l’on  abaisse,  du 
centre  de  l'ouverture,  une  verticale  BA,  jusqu'à  la  rencontre  du  plan 
horizontal  sur  lequel  se  projette  l’ombre  de  la  plaque  B,  on  devra 
regarder  cette  ligne  comme  formant  réellement  le  style  du  gnomon  : 
une  ligne  AC,  tracée  à partir  du  point  A,  sur  ce  plan  horizontal,  et 
dans  la  direction  du  méridien,  servira  de  ligne  de  repère  pour  dé- 
terminer l’azimut  du  soleil  à un  instant  quelconque;  enfin  les  lon- 
gueurs du  style  et  de  l'ombre  seront  les  distances  du  point  A au 
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centre  de  l’ouverture  de  la  plaque  B,  et  au  centre  de  l’espace  lu- 


Fig.  180. 


Fig.  181 . 


ruineux  a,  produit  par  cette 
ouverture. 

Voyons  maintenant  com- 
ment, par  cette  modification 
apportée  au  gnomon , l'obser- 
vation delà  position  du  soleil 
peut  être  rendue  plus  exacte. 
Et  pour  cela,  étudions  ce  qui 
se  passe  dans  la  production 
d’un  petit  espace  lumineux 
au  milieu  de  l'ombre,  par  les 
rayons  qui  traversent  une 


ouverture  étroite.  Au  premier  abord , il  semble  que  cet  espace 
lumineux  doive  être  entouré  d’une  pénombre  qui  le  sépare  de 
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l'ombre  pure  environnante;  et  que,  par  conséquent,  son  contour 
ne  présente  pas  plus  de  netteté  que  le  contour  extérieur  de  l’ombre 
projetée  par  un  corps  : nous  allons  voir  qu'il  n'en  est  rien . Les  rayons 
de  lumière  qui  partent  d'un  des  points  du  soleil,  du  point  m,  par 
exemple,  /»/.  1 8 1 , et  qui  traversent  l'ouverture  n,  forment  un  cône 
ayant  le  point  m pour  sommet;  ce  cône  est  coupé  par  la  surface  A, 
sur  laquelle  arrivent  les  rayons  lumineux,  suivant  une  courbe  fer- 
mée p,  dont  tout  l'intérieur  est  éclairé  uniformément  par  la  lumière 
émanéedu  point  m.  Les  divers  autres  points  de  la  surface  du  soleil, 
qui  peuvent  envoyer  des  rayons  dans  l’ouverture  »,  éclairent  cha- 
cun un  petit  espace  tel  que  p,  et  c’est  l'ensemble  de  ces  petits 
espaces,  superposés  les  uns  aux  autres,  qui  forme  l’espace  total 
éclairé  par  le  soleil,  à travers  l'ouverture  ».  Il  est  aisé  de  voird’a- 
lwrd  que  le  contour  de  cet  espace  total  dépend  uniquement  de  la 
forme  du  soleil,  et  ne  dépend  pas  de  celle  de  l'ouverture  »,  pourvu 
que  cette  ouverture  ait  de  très  petites  dimensions  : en  effet,  la  peti- 
tesse de  l’ouverture  » fait  qu'on  peut  assimiler  le  cône  mnp  à une 
simple  ligne  droite,  et  si  l’on  promène  l’extrémité  m de  cette  ligne 
sur  tout  le  contour  du  soleil,  elle  engendrera  une  surface  conique 
ayant,  le  point  » pour  sommet  : l’intersection  de  celte  surface  coni- 
que avec  la  surface  A détermine  précisément  le  contour  de  l’espace 
(pie  le  soleil  éclaire  à travers  l’ouverture  »,  et  sa  forme  ne  dépend 
évidemment  que  de  celle  do  la  surface  conique,  c’est-à-dire  de  la 
forme  du  contour  du  soleil  qui  sert  de  base  an  cône.  Si  maintenant 
on  prend,  dans  l’espace  éclairé,  un  point  quelconque  r,  et  qu'on 
regarde  ce  point  comme  le  sommet  d’un  cône  ayant  pour  base  l'ou- 
verture »,  ce  cône  comprendra  à son  intérieur  une  portion  s de  la 
surface  du  soleil;  c’est  évidemment  do  cette  portion  s seulement 
que  peuvent  venir  les  rayons  lumineux  qui  arrivent  en  r.  On  con- 
clut facilement  de  là  que  les  divers  poinls  tels  que  r sont  tous  éga- 
lement éclairés  par  le  soleil,  à l’exception  toutefois  de  ceux  qui 
sont  situés  assez  près  des  bords  de  l'espace  lumineux  pour  que  les 
cônes  rns  ne  rencontrent  que  partiellement  la  surface  du  soleil.  On 
voit  donc  que  l’espace  éclairé  par  le  soleil,  à travers  l'ouverture  », 
doit  présenter  une  teinte  uniformo  dans  toute  son  étendue,  excepté 
dans  une  très  petite  largeur  sur  tout  son  contour,  où  existe  une  vé- 
ritable pénombre  ; mais  cette  pénombre  est  de  plus  en  plus  étroite, 
à mesure  que  l’ouverture  » a de  plus  petites  dimensions,  et  elle  peut 
être  pour  ainsi  dire  complètement  annulée,  si  celte  ouverture,  pra- 
tiquée dans  une  plaque  très  mince,  est  comparable  au  trou  d’une 
aiguille.  Dès  lors,  la  pénombre  ayant  disparu,  le  passage  de  l’espace 
lumineux  à 1 ombre  qui  l'environne  se  fait  d'une  manière  très  nette, 
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et  l’on  peut  déterminer  le  centre  de  cet  espace  avec  une  grande 
exactitude.  On  doit  observer  toutefois  que,  en  même  temps  qu'on 
diminue  l’étendue  de  l’ouverture  n,  on  diminue  la  grandeur  de  la 
portion  s de  la  surface  du  soleil  qui  envoie  des  rayons  en  un  même 
point  r,  et  que  par  conséquent  on  affaiblit  l’éclat  général  de  l’espace 
éclairé  à travers  l’ouverture  n ; en  sorte  que  si,  pour  atténuer  au- 
tant que  possible  l’effet  de  la  pénombre  autour  de  cet  espace,  on 
tlonnail  au  trou  n de  la  plaque  de  trop  petites  dimensions,  on  fini- 
rait par  ne  plus  pouvoir  distinguer  convenablement  l’espace  éclairé 
de  l'ombre  pure. 

Le  gnomon  à plaque  percée  peut  fournir  des  résultats  très  exacts, 
s’il  est  construit  d'après  les  indications  que  fournissent  les  considé- 
rations précédentes.  Un  instrument  de  ce  genre,  dans  lequel  le 
trou  de  la  plaque  se  trouvait  à environ  1 2U,,5  au-dessus  de  la  sur- 
face horizontale  destinée  à recevoir  les  rayons  lumineux,  a été  éta- 
bli en  Chine,  en  1271,  par  l’astronome  Cocheouking.  Ce  n’est  qu’en 
I G 33  qu’on  posséda  en  Europe  un  gnomon  comparable  au  gnomon 
chinois  ; il  fut  construit  par  Dominique  Cassini,  à Bologne,  dans 
l’église  de  Sainte- Pétrone  ; la  plaque  était  fixée  à la  naissance  de  la 
voûte  de  l'édifice,  à une  hauteur  d’environ  27m  au-dessus  du  sol. 
Plus  tard,  en  1742,  Lemonnier  en  établit  un  à Paris,  dans  l’église 
de  Saint-Sulpice,  où  l’on  peut  encore  le  voir  ; la  plaque  percée  est 
adaptée  à la  partie  supérieure  du  portail  latéral  du  sud,  et  la  trace 
du  plan  méridien  mené  par  le  trou  de  cette  plaque  est  figurée  sur 
le  pavé  de  l’église,  par  une  ligne  de  cuivre  qui  la  traverse  dans 
toute  sa  plus  grande  largeur. 

Les  instruments  à lunettes,  dont  on  se  sert  actuellement  dans  les 
observatoires,  fournissant  encore  une  exactitude  beaucoup  plus 
grande,  pour  l’observation  du  soleil,  que  les  gnomons  à plaque 
percée  les  plus  parfaits,  on  a complètement  renoncé  à se  servir 
de  ces  derniers  instruments  pour  étudier  la  marche  du  soleil  dans 
le  ciel. 

§121.  Forme  du  dioque  du  soleil.  — Avant  do  faire  con- 
naître les  moyens  que  l’on  emploie  maintenant  pour  déterminer 
d’une  manière  précise  la  position  que  le  soleil  occupe,  à un  instant 
quelconque,  sur  la  sphère  céleste,  il  est  nécessaire  que  nous  nous 
rendions  un  compte  exact  de  la  forme  de  son  disque,  afin  que  nous 
puissions  indiquer  sur  ce  disque  le  point  particulier  auquel  se  rap- 
portent spécialement  les  observations.  A la  simple  vue,  le  disque 
du  soleil  nous  paraît  exactement  circulaire.  Mais  il  est  indispen- 
sable de  s'assurer  d’une  manière  précise,  si  le  contour  apparent  de 
cet  astre  est  bien  réellement  un  cercle,  ou  bien  s'il  en  diffère  d’une 
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quantité  notable.  On  peut  se  servir  pour  cela,  soit  du  micromètre  à 
ftls  parallèles,  soit  de  Y héliomètre. 

Le  micromètre  à fils  parallèles  est  une  lunette  munie  d'un  réti- 
cule, comme  les  lunettes  qui  font  partie  des  instruments  destinés  à 
la  mesure  des  angles  ; mais  il  diffère  de  ces  dernières  lunettes  en 
ce  que  son  réticule,  au  lieu  d'être  formé  de  deux  fils  qui  se  croisent, 
se  compose  de  deux  fils  parallèles,  dont  l’un  est  fixe,  tandis  que 
l’autre  peut  se  rapprocher  plus  ou  moins  du  premier  par  le  moyen 
d’une  vis  à tète  graduée.  La  disposition  du  micromètre  décrit  pré- 
cédemment, à l’occasion  de  la  mesure  des  angles  (§  36),  peut  faire 
comprendre  très  facilement  la  disposition  entièrement  analogue  du 
micromètre  dont  nous  nous  occupons  maintenant.  Si  l’on  dirige  un 
pareil  micromètre  à fils  parallèles  vers  le  soleil,  en  ayant  soin, 
bien  entendu,  d’interposer,  entre  l'oculaire  et  l'œil,  un  verre  coloré 
destiné  à arrêter  une  grande  partie  des  rayons  lumineux  et  calori- 
fiques qui  traversent  l’instrument,  on  pourra  faire  en  sorte  que  le 
fil  fixe  du  réticule  touche  l’image  du  soleil  d'un  côté,  tandis  que  le 
fil  mobile,  convenablement  écarté  du  premier  à l'aide  de  la  vis  qui 
le  fait  mouvoir,  touche  également  cette  image  du  côté  opposé.  Dès 
lors,  il  n’y  aura  plus  qu'à  faire  tourner  la  lunette  sur  elle-même, 
autour  de  son  axe  de  figure,  ou  simplement  le  réticule  à fils  paral- 
lèles qui  lui  est  adapté,  pour  s’assurer  si,  dans  chaque  nouvelle  po- 
sition de  ce  réticule,  les  deux  fils  peuvent  encore  toucher  l’image  du 
soleil  de  part  et  d’autre,  sans  qu’on  ait  besoin  de  faire  varier  leur 
distance.  Or,  c’est  ce  qui  arrive  en  effet  : dès  le  moment  que  les 
deux  fils  ont  été  amenés  à avoir  entre  eux  la  distance  convenable 
pour  pouvoir  toucher  l’image  du  soleil,  l’un  d’un  côté,  l’autre  de 
l’autre,  ce  double  contact  peut  être  établi  sans  faire  aucunement 
varier  la  distance  des  fils,  quelle  que  soit  la  direction  qu'on  leur 
donne  en  les  faisant  tourner  autour  de  l’axe  de  la  lunette.  11  en  ré- 
sulte nécessairement  que  le  disque  du  soleil  a bien  la  forme  d'un 
cercle,  ou  du  moins  que  la  différence  qui  peut  exister  entre  les  lon- 
gueurs de  ses  divers  diamètres  est  trop  faible  pour  pouvoir  être 
constatée  par  ce  genre  d’observation. 

§ 122.  Lhéliomètre  conduit  au  môme  résultat  que  le  micromètre 
à fils  parallèles,  mais  avec  un  plus  grand  degré  d’exactitude.  Cet. 
instrument,  dont  le  nom  (tiré  de  vjXtoç,  soleil,  et  pérp ov,  mesure) 
indique  qu'il  a été  imaginé  pour  mesurer  les  dimensions  du  soleil, 
consiste  essentiellement  en  une  lunette  astronomique  sans  réticule, 
dont  l’objectif  est  coupé  en  deux  parties  égales  par  un  plan  mené 
par  son  axe  de  figure.  Les  deux  moitiés  de  l'objectif,  placées  con- 
venablement à côté  l’une  de  l’autre,  forment,  par  leur  ensemble. 


» 
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Fig.  183. 
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une  lentille,  /ig.  1 82,  qui  agit  sur  les  rayons  de  lumière  de  la  même 
manière  que  si  elle  était  d’un  seul  morceau  de  verre.  Mais,  tandis 
que  l’une  des  moitiés  A de  cet  objectif  est  fixée  au 
corps  de  la  lunette , l’autre  moitié  B peut  glisser 
dans  le  sens  du  plan  qui  les  sépare , de  manière  à 
prendre  une  position  différente  , fig.  183:  le  mou- 
vement de  cette  seconde  moitié  de  l'objectif  se  pro- 
duit à l aide  d'une  vis  à tête  graduée , analogue  à 
celle  qui  est  adaptée  au  réticule  d'un  micromètre 
($§  36  et  124).  On  comprend  tout  de  suite  que,  lors- 
que les  deux  moitiés  de  l’objectif  sont  placées  à côté 
l une  de  l’autre,  comme  l'indique  la  figure  183, 
elles  ne  peuvent  plus  être  regardées  comme  consti- 
tuant par  leur  ensemble  une  seule  et  même  lentille. 

Voyons  ce  qui  se  passe  dans  ce  cas. 

Une  lentille  agit  sur  les  rayons  émanés  d’un  des 
points  d’un  objet  éloigné,  en  les  faisantconvergervers 
un  second  point  que  nous  nommons  l’image  du  premier  point  ; et 
c’est  l'ensemble  des  images  des  divers  points  de  l’objet,  qui  consti- 
tue l image  de  l’objet  lui-mèmo.  Mais  il  n’est  pas  nécessaire  pour 
cela  que  la  lentille  ait  un  contour  circulaire.  Si  l'on  coupe  une  por- 
tion de  la  lentille,  la  portion  restante  fonctionnera  de  même  que  la 
lentille  entière  ; les  rayons  émanés  d’un  point,  après  avoir  traversé 
cette  portion  restante,  iront  converger  au  même  point  que  si  la  len- 
tille était  restée  intacte;  l’image  de  l’objet  restera  donc  aussi  la 
même.  11  n’y  aura  de  différence  que  dans  la  clarté  de  l’image  qui 
aura  diminué  en  raison  de  la  diminution  qu'aura  éprouvée  la  surface 
totale  de  la  lentille,  par  suite  de  la  suppression  d’une  portion  de  cette 
lentille.  On  voit  donc  que  chacune  des  deux  moitiés  do  l’objectif  de 
I’héliomètre  peut  être  regardée  comme  une  lentille  à part,  qui  fonc- 
tionne indépendamment  de  l’autre  moitié:  chacune  de  ces  deux  moi- 
tiés produit  à elle  seule  une  image  complète  du  disque  du  soleil. 
Lorsque  les  deux  parties  de  l’objectif  sont  juxtaposées,  comme  T in- 
dique la  figure  1 82,  les  images  produites  par  chacune  d’elles  coïn- 
cident, et  l’on  ne  voit  qu’une  seule  image  du  soleil,  comme  si  ces 
deux  parties  étaient  soudées  l’une  à l’autre,  de  manière  à former 
une  seule  lentille  complète.  Mais  aussitôt  qu’on  fait  glisser  la  moitié 
B sur  l'autre  moitié,  les  images  produites  par  chacune  d’elles  ces- 
sent de  coïncider  ; on  voit  l’image  du  soleil  se  dédoubler  ; tandis  que 
l image  produite  parla  demi-lentille  A reste  immobile,  colle  qui  cor- 
respond à la  demi-lentille  B se  déplace,  en  s’écartant  de  plus  en 
plus  do  la  prehiière,  à mesure  qu’oh  fait  tourner  la  vis  (pii  fait  mou- 
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voir  cette  demi-lentillo  B.  On  conçoit  qu'en  opérant  ainsi,  il  arri- 
vera bientôt  un  moment  où  l’imago  mobile  S'  du  soleil,  fty.  18  4, 
touchera  l’image  immobile  S en  un  seul  point  C; 
alors  il  est  clair  que,  à partir  de  la  coïncidence  de 
ces  deux  images,  la  première  s’est  déplacée  d’une 
quantité  précisément  égale  au  diamètre  CD  de  l i- 
mage  S , qui  est  parallèle  au  plan  de  séparation  des 
deux  moitiés  de  l’objectif.  Si  à ce  moment , sans  dé- 
placer désormais  les  deux  demi-lentilles,  l’une  par 
rapport  à l’autre,  on  les  fait  tourner  ensemble  autour 
de  l’axe  de  la  lunette,  on  observe  que  les  deux  images 
du  soleil,  dont  lune  tourne  autour  de  l'autre,  ne  ces- 
sent pas  do  se  toucher  par  un  seul  point  : on  en  conclut 
nécessairement  que  les  divers  diamètres  de  l image 
lixe  Sont  tous  la  môme  longueur,  et  que  par  conséquent  le  disque 
du  soleil  présente  exactement  la  forme  d’un  cercle. 

On  comprend  que  l'héliomètre,  de  même  que  lo  micromètre  à 
fils  parallèles,  peut  être  employé  non-seulement  pour  constater,  à 
un  instant  quelconque,  que  tous  les  diamètres  du  disque  du  soleil 
sont  égaux,  mais  encore  pour  trouver  l'angle  sous  lequel  on  voit  un 
de  ces  diamètres,  c’cst-à-diro  ce  qu'on  nomme  le  diamètre  apparent 
du  soleil.  Il  suffit,  pour  cela,  que  I on  ait  gradué  la  vis  à l’aide  de 
laquelle  on  fait  mouvoir  la  moitié  mobile  de  l’objectif,  de  telle  ma- 
nière qu'on  sache  à quel  diamètre  apparent  correspond  le  nombre 
de  tours  et  la  fraction  de  tour  que  l’on  a fait  faire  à cette  vis,  pour 
faire  passer  les  deux  images  du  soleil,  d une  coïncidence  parfaite, 
à un  simple  contact  de  leurs  bords.  Pour  effectuer  cette  graduation, 
on  peut  observer  successivement  divers  cercles  blancs  tracés  sur 
dos  cartons,  et  entourés  de  fonds  noirs,  que  l’on  place  à des  dis- 
tances connues  et  très  grandes  du  lieu  où  est  installé  l’héliomètre. 
Connaissant  la  distanceà  laquelle  se  trouve  un  de  ces  cercles,  ainsi 
que  la  grandeur  de  son  diamètre,  on  en  conclut  sans  peine  son  dia- . 
mètre  apparent  ; et  l'on  note  le  nombre  de  tours  et  la  fraction  de 
tour  dont  on  a fait  tourner  la  vis,  pour  amener  les  deux  images  du 
cercle  à être  tangentes  l’une  à l'autre.  Ayant  formé  un  tableau  des 
résultats  obtenus  ainsi,  avec  plusieurs  cercles  placés  à diverses  dis- 
tances, on  en  déduira  facilement  la  valeur  du  diamètre  apparent 
qui  correspond  à un  nombre  donné  de  tours  de  vis. 

L'héliomètre,  un  des  instruments  les  plus  ingénieux  que  l'on 
possède,  a été  imaginé  par  Bouguer,  en  1748.  Bouguer  employait 
deux  objectifs  distincts,  placés  à côté  l’un  de  l’autre,  et  mobiles  l'un 
par  rapport  à l’autre  ; ce  n’est  que  depuis,  qu’on  a remplacé  ces 
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deux  objectifs  par  les  deux  moitiés  d’une  môme  lentille,  ce  qui  per- 
met de  rapprocher  les  deux  images  du  soleil,  jusqu  a établir  une 
coïncidence  parfaite  entre  elles.  Cette  dernière  disposition  fait  que 
* l'héliomètre  peut  être  employé  avecavantago  à la  mesure  des  très 
petits  angles,  comme  nous  le  verrons  bientôt;  et  les  valeurs  qu'il 
fournit  pour  ces  angles  sont  beaucoup  plus  exactes  que  celles  que 
l'on  obtiendrait  à l aide  des  instruments  décrits  précédemment. 
Aussi  l’héliomètre  est-il  un  des  instruments  les  plus  importants 
d’un  observatoire.  La  figure  185  représente  I héliomètre  construit 
par  Frauenhofer,  pour  l'observatoire  de  Kœnigsberg.  On  voit,  le 
long  du  corps  de  la  lunette,  deux  tringles  à l'aide  desquelles 
l'observateur,  sans  cesser  d'avoir  l’œil  à 1 oculaire,  peut  faire  tour- 
ner, soit  la  vis  qui  fait  marcher  la  moitié  mobile  de  l’objectif,  soit 
l'ensemble  des  deux  moitiés  de  l'objectif,  autour  de  l’axe  de  la  lu- 
nette. L’instrument  est  monté  sur  un  pied  parallactique  (§  78),  et 
un  mécanisme  d’horlogerie,  avec  lequel  on  le  met  en  communica- 
tion à volonté,  lui  fait  suivre  les  astres  dans  leur  mouvement  diurne; 
en  sorte  que  le  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  ne  gêne  en 
rien  l’observation  dont  on  s'occupe,  et  l’on  peut  la  faire  aussi  com- 
modément que  si  la  terre  qui  porto  l’instrument  ne  tournait  pas  au- 
tour de  son  axe. 

§ 123.  Le  diamètre  apparent  du  soleil  n’est  pas  toujours  le 
même  , et  nous  verrons  bientôt  comment  il  varie  d’une  époque  à 
une  autre.  En  moyenne,  on  peut  l'évaluer  à 32'.  Si  le  disque  du 
soleil  présentait  le  même  degré  d’aplatissement  que  la  terre,  il  y 
aurait  une  différence  de  plus  de  6"  entre  le  plus  grand  et  le  plus 
petit  do  ses  diamètres,  différence  qu’il  serait  très  facile  d’apprécier 
et  de  mesurer  à l’aide  du  micromètre  à fils  parallèles,  ou  de  l’hé- 
liomètre.  L’observation  n’indiquant  rien  de  pareil,  on  doit  en  con- 
clure que,  si  le  disque  du  soleil  n’est  pas  exactement  circulaire, 
son  aplatissement  est  très  petit,  relativement  à l’aplatissement  de 
la  terre. 

Pour  que  l’héliomètre  n’indique  aucune  différence  entre  les  lon- 
gueurs des  divers  diamètres  du  disque  du  soleil,  il  est  nécessaire 
que  l’observation  se  fasse  lorsque  cet  astre  se  trouve  à une  grande 
hauteur  au-dessus  de  l’horizon.  En  effet,  la  réfraction  atmosphé- 
rique a une  influence  notable  sur  la  forme  de  son  disque,  et  lui 
donne,  surtout  près  de  l’horizon,  un  aplatissement  très  notable.  On 
se  rend  compte  de  cet  effet  en  observant  que  chaque  point  de  la 
surface  du  soleil  est  relevé  par  la  réfraction  atmosphérique,  sans 
sortir  du  plan  vertical  qui  le  contient,  et  qu'il  l est  d’autant  plus 
qu'il  se  trouve  plus  près  de  l'horizon  (§§  57  et  58).  Il  en  résulte  d'a- 
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bord  que,  le  soleil  étant  en  S sur  la  sphère  céleste,  p g.  1 86,  on  le  voit 
en  S'  compris  entre  les  deux  cercles  verticaux  Z A , ZB  qui  tou  - 
chent de  part  et  d’autre  sa 
position  réelle  S;  ces  deux 
cercles  verticaux  se  rap- 
prochant constamment  de- 
puis l’horizon  jusqu’au  z,é- 
nitli  Z , il  est  clair  que  le 
diamètre  horizontal  do  S' 
est  un  peu  plus  petit  quo 
celui  do  S : mais  la  diffé- 
rence est  toujours  insigni- 
fiante. D’un  autre  côté,  le 
bord  inférieur  du  soleil 
étant  plus  relevé  que  le 
bord  supérieur,  par  l’effet  Fi?.  IRC. 
de  la  réfraction,  parce  qu’il 
est  plus  près  de  l’horizon 
que  ce  dernier,  il  s'ensuit 
que  le  diamètre  vertical 
de  S'  est  plus  petit  que  le 
diamètre  vertical  de  S. 

Cette  diminution  qu’éprouve 
le  diamètre  vertical,  étant 
d’ailleurs  beaucoup  plus 
forte  quo  celle  du  diamètre 
horizontal , le  disque  du 
soleil  doit  paraître  aplati 
dans  lo  sens  vertical.  L’a- 
platissement est  très  sensi-  Fl£- 1S7- 
ble  lorsque  le  soleil  est  tout 
près  de  l’horizon,  comme  on  peut  le  voir  sur  la  figure  1 87,  qui  a 
été  construite  avec  dos  proportions  exactes,  pour  le  cas  où  le  so- 
leil paraît  en  contact  avec  l’horizon,  par  son  bord  inférieur  ; l’action 
de  l’atmosphère  terrestre  sur  les  rayons  qui  viennent  du  soleil,  fait 
que  le  disque,  au  lieu  de  paraître  en  S où  il  est  réellement,  paraît 
en  S',  avec  une  déformation  qu’on  a fait  ressortir  en  traçant  au- 
tour de  ce  disque  apparent  un  cercle  ponctué  égal  au  contour  du 
disque  réel  S.  Dans  cette  position,  où  le  soleil  serait  complètement 
invisible  sans  la  présence  de  l’atmosphère,  la  réfraction  l’élève 
tout  entier  au-dessus  de  l’horizon,  et  diminue  son  diamètre  vertical 
de  la  sixième  partie  de  sa  valeur,  sans  rien  changera  son  diamètre 
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horizontal.  Lorsque  le  soleil  est  à une  hauteur  de  45  degrés  au- 
dessus  de  l'horizon,  son  diamètre  vertical  n'est  plus  diminué  que 
de  1".  On  comprend,  dès  lors,  pourquoi  l’on  no  doit  observer  le 
soleil  que  lorsqu’il  est  aussi  près  que  possible  du  zénith,  pour  s'as- 
surer que  son  disque  est  bien  circulaire. 

Pour  que  le  soleil,  tout  près  de  l'horizon,  paraisse  sous  la  forme 
qu’indique  la  figure  1 87,  il  faut  que  la  réfraction  s’opère  régulière- 
ment dans  l'atmosphère,  jusqu'à  l’horizon  même,  ce  qui  n’a  pas 
toujours  lieu.  Il  arrive  souvent  que,  par  suite  des  dispositions  par- 
ticulières que  présentent  les  couches  atmosphériques  près  de  la 
surface  de  la  terre,  il  se  produit  des  réfractions  irrégulières,  des 
effets  de  mirage,  qui  font  prendre  au  disque  du  soleil  des  formes 
plus  ou  moins  bizarres.  Lorsque  ces  circonstances  spéciales  n’exis- 
tent pas,  le  soleil  prend  toujours  à l'horizon  la  forme  aplatie  dont 
il  vient  d’être  question. 

§ 121.  C’est  ici  le  lieu  d’entrer  dans  quelques  détails,  relative- 
ment à une  illusion  d’optique  que  tout  le  monde  éprouve.  Il  n’y  a 
personne  qui  n’ait  remarqué  que  le  soleil  est  beaucoup  plus  gros 
lorsqu'on  le  voit  à l’horizon,  que  lorsqu'il  se  trouve  à une  grande 
hauteur  au-dessus  de  ce  plan.  Posidonius,  astronome  et  philosophe, 
qui  vivait  à Rhodes  du  temps  de  Pompée,  attribuait  ce  phénomène 
à l'effet  de  l’atmosphère  t errestre  sur  les  rayons  lumineux  : c’est  la 
première  fois  qu’il  ait  été  question  de  la  déviation  que  les  rayons 
pouvaient  éprouver  de  la  part  de  l'atmosphère.  Ce  qui  précède  fait 
voir  que  l’explication  de  Posidonius  ne  peut  être  admise,  puisquo 
la  réfraction  atmosphérique  ne  peut  affecter  le  diamètre  horizontal 
du  soleil  que  d'une  quantité  très  petite,  et  quelle  diminue  son  dia- 
mètre vertical  à l'horizon,  au  lieu  de  l'augmenter.  Et  en  effet,  si  l’on 
mesure  le  diamètre  apparent  horizontal  du  soleil,  aux  diverses 
heures  d une  même  journée,  au  moment  où  il  vient  de  se  lever,  au 
moment  où  il  passe  au  méridien,  et  dans  des  positions  intermé- 
diaires, on  trouve  toujours  très  sensiblement  le  même  angle.  Ce 
changement  que  les  dimensions  de  l'astre  semblent  éprouver,  en 
même  temps  qu'il  s’éloigne  ou  so  rapproche  de  l'horizon,  n'est 
donc,  qu’uno  pure  illusion.  Voici  comment  on  peut  s'en  rendre 
compte  : 

Nous  ne  voyons  les  objets  qu'avec  leurs  dimensions  apparentes  ; 
nous  n’avons  d’idées  sur  leurs  dimensions  réelles,  qu'autant  que 
nous  joignons  à la  notion  de  leurs  dimensions  apparentes  celle  des 
distances  auxquelles  ils  se  trouvent  de  nous  : tel  objet  que  nous 
apercevons,  sans  savoir  à quelle  distance  il  est  placé,  nous  paraîtra 
d'autant  plus  petit  que  nous  le  jugerons  plus  près  de  nous.  Lorsque 
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nous  voyons  le  soleil  à l’horizon,  tous  les  objets  terrestres  qui  se 
trouvent  dans  sa  direction  étant  entre  nous  et  lui,  nous  le  suppo- 
sons naturellement  et  instinctivement  plus  éloigné  de  nous  que  ces 
divers  objets  ; et  nous  lui  attribuons,  en  conséquence,  de  plus  gran- 
des dimensions  que  si  aucun  objet  intermédiaire  ne  venait  nous 
obliger,  pour  ainsi  dire , à le  reporter  par  la  pensée , à une  grande 
distance  de  nous.  Or,  c'est  ce  dernier  cas  qui  se  présento  lorsque 
nous  regardons  le  soleil  à une  certaine  hauteur  au-dessus  de  l'hori- 
zon ; aucun  objet  n’étant  interposé  entre  nous  et  lui,  nous  ne  le  ju- 
geons pas  si  loin  que  dans  le  premier  cas,  et  il  en  résulte  que  nous 
le  croyons  plus  petit.  C'est  par  la  même  raison  que  les  étoiles,  que 
nous  voyons  la  nuit,  nous  paraissent  attachées  à une  voûte  surbais- 
sée, c’est-à-dire  à une  voûte  dont  la  partie  correspondant  au  zénith 
nous  semble  plus  rapprochée  de  nous  que  celle  qui  correspond  à 
l'horizon.  Aussi,  attribuons-nous  de  plus  petites  dimensions  aux  di- 
verses constellations,  lorsqu'elles  sont  au  zénith,  que  lorsqu'elles  en 
sont  très  éloignéos. 

Voici  un  autre  fait,  qui  se  rattache  à ce  qui  précède,  et  dont  on 
se  rend  compte  de  la  même  manière.  Si,  en  parlant  de  l horizon,  on 
suit  dans  le  ciel  un  arc  de  cercle  vertical  aboutissant  au  zénith,  on 
parcourt  ainsi  un  arc  de  90  degrés  ; on  peut  se  proposer  de  diviser, 
à la  simple  vue,  cet  arc  total  en  deux  parties  égales  : or,  en  fixant 
une  étoile  qui  paraît  opérer  cette  division  exactement,  c’est-à-dire 
qui  semble  à égale  distance  du  zénith  et  de  l'horizon,  puis  mesu- 
rant la  hauteur  de  l’étoile  au-dessus  de  l’horizon,  au  moyen  d'un 
instrument,  on  trouve  que  cette  hauteur  n’est  guère  que  de  23  de- 
grés au  lieu  do  45.  On  voit  donc  que  deux  arcs,  dont  l’un  est  de 
23°  et  l’autre  de  67°,  paraissent  égaux  ; cela  tient  à ce  que  le  pre- 
mier est  dans  le  voisinage  de  l’horizon,  et  l'autre  dans  le  voisinage 
du  zénith.  11  résullo  de  ce  dernier  fait,  qu’on  est  porté  à exagérer 
beaucoup  les  dimensions  verticales  des  objets  qu'on  aperçoit  à une 
certaine  distance,  dans  la  direction  de  l’horizon.  C’est  ce  qui  fait 
que  l’on  ne  s’aperçoit  pas  de  l’aplatissement  très  sensible  que 
l'atmosphère  donne  au  disque  du  soleil  à l’horizon,  et  que  ce  disque 
paraît  circulaire,  aussi  bien  que  lorsqu’on  aperçoit  l’astre  à une  cer- 
taine hauteur.  Mais  si  l’on  mesurait  son  diamètre  vertical  et  son 
diamètre  horizontal,  à l’aide  de  l’héliomètre,  on  trouverait  des  va- 
leurs très  différentes  pour  ces  deux  diamètres. 

§ 125.  Ascension  droite  et  déclinaison  du  soleil.  — Le 
disque  du  soleil  présentant  exactement  la  forme  d’un  cercle,  il  est 
naturel  de  rapporter  à son  centre  toutes  les  observations  qui  ont 
pour  objet  de  déterminer  la  place  précise  que  cet  astre  occupe 
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dans  le  ciel.  Ce  centre  n'est  pas  un  point  que  l'on  puisse  viser 
avec  une  lunette,  comme  on  vise  une  étoile  ; mais  on  y supplée 
on  observant  les  bords  du  disque,  ainsi  que  nous  allons  l’indiquer. 

Pour  trouver  la  position  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  à un 
instant  quelconque,  on  mesure  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
de  son  centre.  On  se  sert,  pour  cela,  do  la  lunette  méridienne  et 
du  cercle  mural,  dont  nous  avons  fait  connaître  la  disposition  et 
lusage  précédemment  (§§  80  à 88).  Lorsque  le  soleil  vient  tra- 
verser le  méridien,  son  bord  occidental  atteint  ce  plan  le  premier, 
puis,  au  bout  de  quelque  temps,  son  bord  oriental  y arrive  à son 
tour;  on  observe  les  instants  auxquels  limage  du  bord  occidental 
touche  successivement  les  cinq  fils  du  réticule  de  la  lunette  méri- 
dienne, puis  les  instants  auxquels  un  contact  analogue  a lieu  entre 
l image  du  bord  oriental  et  chacun  des  cinq  fils  : en  faisant  la 
somme  des  nombres  d’heures,  minutes  et  secondes,  marquées  par 
l'horloge  sidérale,  ou  moment  de  chacun  de  ces  dix  contacts,  puis 
divisant  le  nombre  total,  ainsi  obtenu,  par  10,  on  aura  évidem- 
ment l'heure  du  passage  du  centre  du  soleil  au  méridien,  et  l'on  en 
déduira  facilement  son  ascension  droite  (§  82).  Pour  la  déclinai- 
son, on  opère  d'une  manière  analogue  ; on  observe  successive- 
ment le  bord  supérieur  et  le  bord  inférieur  du  disque  du  soleil,  au 
moyen  du  cercle  mural,  puis  on  prend  la  moyenne  des  deux  angles 
fournis  par  ces  deux  observations  : cette  moyenne  est  précisément 
I angle  qu'on  aurait  trouvé,  si  l'on  avait  observé  directement  le 
centre  du  soleil,  et  I on  en  déduit  la  déclinaison  de  ce  centre  (§  8<i). 

§ 126.  Mouvement  du  soleil  sur  la  sphère  céleste.  — 
Si  l’on  détermine  l’ascension  droite  ot  la  déclinaison  du  centre  du 
soleil,  tous  les  jours,  au  moment  où  cet  astre  passe  au  méridien, 
on  trouve  constamment  des  valeurs  différentes,  d’un  jour  au  sui- 
vant. L’ascension  droite  est  chaque  jour  plus  grande  que  la  veille, 
d'environ  1 degré.  Quant  il  la  déclinaison  , elle  est  tantôt  boréale, 
tantôt  australe  ; lorsque,  après  avoir  été  australe,  elle  devient  bo- 
réale, sa  valeur  augmente  de  jour  en  jour,  jusqu'à  une  limite  d'en- 
viron 23"  28',  qu  elle  ne  dépasse  pas;  à partir  de  là,  elle  décroît 
progressivement , jusqu'à  devenir  nulle  ; ensuite  elle  redevient 
australe,  augmente  jusqu’à  une  limite  égale  à la  précédente,  puis 
diminue  après  avoir  atteint  c.etto  limite,  redevient  boréale,  et  ainsi 
de  suite  indéfiniment. 

Puisque  l’ascension  droite  du  soleil  augmente  constamment,  il 
est  clair  que  1 intervalle  de  temps  compris  entre  deux  passages 
successifs  de  cet  astre  au  méridien  doit  être  plus  grand  que  l’in- 
tervalle de  temps  analogue  pour  une  étoile,  c’est-à-dire  plus  grand 
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que  le  jour  sidéral.  Si,  à partir  de  l'instant  où  le  centre  du  soleil 
traverse  le  méridien,  on  attend  que  la  sphère  céleste  fasse  exacte- 
ment un  tour  entier  autour  de  l’axe  du  monde,  le  cercle  de  décli- 
naison qui  contenait  d’abord  le  centre  du  soleil  revient,  au  bout 
de  ce  temps,  se  placer  dans  le  plan  méridien  ; mais,  dans  l’inter- 
valle, le  soleil  n’est  pas  resté  sur  ce  cercle,  puisque  son  ascension 
droite  augmente  continuellement  : il  s'en  trouve  éloigné  d'une  cer- 
taine quantité,  du  côté  de  l’orient,  et  il  faut  que  la  sphère  céleste 
tourne  encore  un  peu  pour  que  le  centre  de  cet  astre  vienne  de 
nouveau  trouver  le  méridien.  Lo  temps  compris  entre  deux  passages 
successifs  du  soleil  au  méridien,  est  ce  qu’on  nomme  un  jour  so- 
laire. La  grande  influence  que  le  soleil  exerce  sur  notre  existence 
fait  qu’il  nous  est  beaucoup  plus  commode  de  prendre  lo  jour  so- 
laire pour  unité  de  temps,  que  le  jour  sidéral.  Mais  il  se  présente 
une  difficulté  : le  jour  solaire  étant  un  peu  plus  grand  que  le  jour 
sidéral,  en  raison  de  l’augmentation  continuelle  de  l'ascension 
droite  du  soleil,  et  l'observation  indiquant  que  cette  ascension 
droite  ne  s'accroît  pas  toujours  de  la  mêmequantité  dans  des  temps 
égaux,  il  en  résulte  que  l’excès  du  jour  solaire  sur  le  jour  sidéral 
varie  d’une  époque  à une  autre,  et,  par  conséquent,  que  la  durée 
du  jour  solaire  n’est  pas  toujours  la  même.  Aussi  n’est-ce  pas  la 
durée  d'un  jour  solaire  pris  au  hasard  que  l'on  adopte  pour  unité 
de  temps,  mais  bien  une  moyenne  entre  la,  durée  d’un  grand 
nombre  de  jours  solaires  ; cette  moyenne  se  nomme  jour  solaire 
moyen,  ou  simplement  jour  moyen,  et,  par  opposition,  on  donne 
le  nom  de  jour  solaire  vrai,  ou  simplement  jour  vrai,  à l’intervalle 
de  temps  compris  entre  deux  passages  successifs  du  centre  du  so- 
leil au  méridien.  Ce  jour  moyen,  qui  est  une  moyenne  entro  un 
grand  nombre  de  jours  vrais,  surpasse  lo  jour  sidéral  de  près  de 
4 minutes  sidérales  (3m  56’, 5)  ; on  le  divise,  comme  le  jour  sidé- 
ral, en  24  heures;  l’heure  se  subdivise  en  GO  minutes,  et  la  mi- 
nute en  60  secondes.  Le  temps  évalué  «à  l'aide  du  jour  moyen,  pris 
pour  unité,  se  nomme  temps  moyen.  Nous  entrerons  plus  loin  dans 
quelques  développements  relatifs  à ce  temps  : pour  le  moment, 
nous  nous  contentons  d'avoir  défini  lojour  moyen,  afin  de  pouvoir 
nous  en  servir  dans  l'explication  des  diverses  circonstances  que 
présente  le  mouvement  du  soleil.  Souvent  il  nous  arrivera  d'em- 
ployer le  mot  jour  seul  : il  faudra  toujours  entendre  par  là  le  jour 
moyen,  qui  est  l'unité  de  temps  dont  on  fait  le  plus  fréquemment 
usage. 

§ 127.  Nous  avons  dit  au  commencement  du  paragraphe  qui 
précède,  que  l’ascension  droite  du  soleil  s’accroît  continuellement 
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d'environ  I degré  par  jour,  et  que  sa  déclinaison  varie  périodique- 
ment en  devenant  tantôt  boréale,  tantôt  australe.  C’est  dans  l'espace 
de  363  jours  moyens  et  un  quart  de  jour  que  s'effectue  une  période 
complète  des  variations  de  la  déclinaison  ; et,  dans  le  mémo  inter- 
valle de  temps , l'ascension  droite  augmente  à très  peu  près  de 
360  degrés.  A la  fin  de  ce  temps,  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
du  soleil  reprennent  très  sensiblement  les  valeurs  qu’elles  avaient  au 
commencement,  et,  par  suite,  le  soleil  se  retrouve  à très  peu  prés 
au  môme  point  du  ciel.  Cherchons  à nous  rendre  compte  de  la  ma- 
nière dont  cet  astre  s’est  déplacé  dans  l’intervalle. 

Pour  y arriver,  nous  pouvons  nous  servir  d'une  carte  céleste,  sur 
laquelle  nous  marquerons  les  positions  successives  du  soleil,  à l'aide 
de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison,  déterminées  chaque 
jour  comme  nous  l’avons  dit.  Prenons,  par  exemple,  des  observa- 
tions faites  à une  époque  où  la  déclinaison  du  soleil,  d’abord  aus- 
trale, diminue  de  jour  en  jour,  puis  devient  boréale,  et  augmente 
alors  de  plus  en  plus.  Si  nous  cherchons,  sur  une  carte  représentant 
le  développement  de  la  zone  équatoriale  de  la  sphère  céleste  (plan- 
che II,  page  1 73,  quels  sont  les  points  qui  correspondent  aux  ascen- 
sions droites  et  déclinaisons  du  centre  du  soleil,  trouvées  pendant 
plusieurs  jours  de  suite,  au  moment  des  passages  de  cet  astre  au 
méridien,  nous  verrons  que  ces  points  sont  rangés  à la  suite  les  uns 
des  autres,  dans  la  constellation  des  Poissons  ; en  sorte  que,  lors  de 
ces  observations  successives,  le  soleil  se  trouvait  dans  les  diverses 
positions  1, 2,  3,...  qu  indique  la  figure  188.  Par  ce  moyen,  on  peut 
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suivre  le  soleil  dans  son 

mouvement  à travers  les  constellations. 

tout  aussi  bien  qu’on  le  ferait  directement  dans  le  ciel,  si  la  lumière 
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qu'il  répand  dans  l’atmosphère  n’empêchait  pas  de  voir  les  étoiles 
situées  dans  son  voisinage. 

En  continuant  à marquer  ainsi  sur  la  carte  les  diverses  positions 
du  centre  du  soleil,  observées  pendant  365  jours  consécutifs,  à 
partir  do  l’époque  où  sa  déclinaison  a commencé  à être  boréale,  on 
se  fera  une  idée  nette  de  la  route  que  l’astre  suit  dans  le  ciel,  pen- 
dant tout  ce  temps,  à la  fin  duquel  il  se  retrouve  à peu  près  à son 
point  de  départ.  Cette  roule  complète  du  soleil  est  tracée  sur  la 
planche  II,  page  173.  Si  on  la  suit  dans  le  sens  dans  lequel  elle  est 
parcourue  par  le  soleil,  c’est-à-dire  de  droite  à gauche,  on  la  voit 
s’élever  d’abord  au-dessus  de  l’équateur,  puis  se  rapprocher  de 
cette  ligne,  qu’elle  rencontre  vers  le  milieu  de  la  carte,  ensuite 
s’abaisser  dans  l’hémisphère  austral,  et  enfin  se  relever  pour  venir 
aboutir  au  point  de  la  constellation  des  Poissons,  d’où  elle  était, 
partie.  En  répétant  la  même  chose  pour  une  nouvelle  période  de 
363  jours,  on  verra  le  soleil  reprendre  exactement  la  même  route. 

§ 128.  Ce  que  l’on  a fait  sur  une  carte,  on  peut  le  faire  égale- 
ment sur  un  globe  céleste.  En  y marquant  les  positions  successives  ? 
du  soleil,  au  moyen  des  valeurs  correspondantes  de  son  ascension  ! 
droite  et  de  sa  déclinaison,  on  pourra  tracer  la  courbe  suivant  la-  f 

quelle  il  se  déplace  à travers  les  constellations.  On  y trouvera  cet  j 

avantage,  que  la  route  du  soleil  sur  la  sphère  céleste  sera  repré-  ? 

senlée  avec  sa  véritable  forme,  ce  qui  la  fera  beaucoup  mieux  con-  j 

naître  que  le  développement  qui  en  avait  été  fait  sur  la  carte  repré-  t 

sentant  la  zone  équatoriale.  On  devra  seulement  ne  pas  oublier  que 
les  globes  célestes  nous  montrent  les  constellations  à l’envers  (§  91), 
et  qu’en  conséquence  le  soleil  se  déplacera,  sur  un  pareil  globe, 
en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  il  se  déplace  sur  une  carte, 
c’est-à-dire  en  sens  contraire  du  sens  dans  lequel  nous  le  verrions  j 
marcher  parmi  les  constellations,  si  nous  pouvions  apercevoir  les 
étoiles  en  plein  jour. 

Si  l’on  examine  la  courbe  tracée  sur  un  globe,  comme  nous  venons 
de  le  dire,  et  représentant  la  route  du  soleil  sur  la  sphère  céleste, 
on  voit  immédiatement  que  cette  courbe  ABCD,  pg.  189,  présente 
toutes  les  apparences  d'un  grand  cercle,  incliné  d’une  certaine 
quantité  sur  l’équateur.  Cette  première  idée  est  confirmée  par  les 
divers  moyens  que  l’on  peut  employer  pour  s’assurer  de  son  exac- 
titude. Soit  qu’on  effectue  des  mesures  sur  le  globe  lui- même,  soit 
qu’on  ait  recours  à des  méthodes  de  calcul,  on  arrive  à reconnaître 
que  la  route  suivie  par  le  soleil,  à travers  les  constellations,  est  bien 
un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  ; ou,  au  moins,  quelle  ne  dif- 
fère d’un  grand  cercle  que  de  quantités  extrêmement  petites,  auv- 
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quelles  nous  ne  ferons  pas  attention  pour  le  moment,  sauf  à y 
revenir  plus  lard  pour  indiquer  la  grandeur  et  la  cause  de  ces  dif- 
férences. 

§ 129.  Écliptique,  équinoxes,  solstices,  saisons.  — Le 

grand  cercle  que  le  soleil  décrit  sur  la  sphère  céleste,  et  qu'il  par- 
court en  totalité  dans  l’espace  de  365J  J,  se  nomme  Y écliptique. 
Son  plan  fait  avec  le  plan  dol’équatour,  un  angle  d'environ  23°28'  : 
cet  angle  est  habituellement  désigné  sous  le  nom  d’obliquité  de  l'é- 
cliptique. 

L’écliptique  ABCD , fig.  189,  coupe  l’équateur  EE  en  deux 

points  diamétralement  oppo- 
sés A , C , auxquels  on  donne 
le  nom  d'équinoxes.  Le  point 
A,  où  le  soleil  traverse  l équa- 
teur  en  passant  de  1 hémi- 
sphère austral  dans  l'hémi- 
sphère boréal , se  nomme  l e - 
quinoxe  du  printemps,  le  point 
opposé  C est  leçu/nocre  d’au- 
tomne. 

Les  deux  points  B,  D,  si- 
tués au  milieu  de  chacune  des 
demi  - circonférences  ABC  . 
CDA,  se  nomment  les  solstices  • 
le  premier,  B,  qui  se  trouve 
dans  l’hémisphère  boréal,  est  le  solstice  d’été;  le  second,  D.  est  le 
solstice  d’hiver. 

Outre  ces  quatre  points  A,  B,  C,  I),  qui  partagent  l’écliptique  en 
quatre  quarts  de  cerclo,  on  en  a imaginé  d’autres  qui,  avec  les 
premiers,  divisent  le  cercle  tout  entier  en  douze  parties  égales, 
comme  on  le  voit  sur  la  figure  1 89.  Ces  douze  parties  sont  ce  que 
Ion  nomme  les  signes  de  l'écliptique;  chacune  d'elles  a une  ampli- 
fication de  30  degrés;  chaque  quart  de  l’écliptique  contient  trois 
signes.  Les  signes  ont  reçu  des  noms  particuliers,  d’après  les  con- 
stellations situées  dans  leur  voisinage.  Voici  ces  noms,  rangés  dans 
l'ordre  des  signes,  en  partant  de  l'équinoxe  du  printemps  A,  et  mar- 
chant dans  le  sens  du  mouvement  du  soleil,  indiqué  par  la  flèche  : le 
Hclier , le  Taureau,  les  Gémeaux,  le  Cancer,  le  Lion,  la  Vierge , la 
llalance,  le  Scorpion,  le  Sagittaire,  le  Capricorne,  le  Verseau,  et  les 
Toissons.  Ces  douze  noms  sont  contenus  dans  les  deux  vers  sui- 
vants, qui  permettent  de  les  retenir  facilement  : 
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Sti ut  Arics,  Taurus,  Gemini,  Cancer,  Léo,  Virgo, 

Libraque,  Scorpiu* , Areilenens,  Ca|>cr,  Amphora,  Pisces. 

Lorsque  le  soleil  passe  à l’équinoxe  du  printemps,  on  dit  qu  il 
entre  dans  le  signe  du  Bélier  ; lorsqu'il  a décrit  un  arc  de  30  degrés 
sur  l'écliptique,  à partir  do  cet  équinoxe,  il  sort  du  signe  du  Bélier 
pour  entrer  dans  le  signe  du  Taureau  ; et  ainsi  de  suite. 

Le  temps  que  le  soleil  emploie  à faire  le  tour  de  l'écliptique 
constitue  ce  que  nous  nommons  une  année.  On  donne  le  nom  de 
saisons  aux  fractions  de  l'année  pendant  lesquelles  le  soleil  parcourt 
chacun  des  quatre  quarts  AB,  BC,  CD,  DA,  de  l’écliptique.  La  sai- 
son pendant  laquelle  le  soleil  va  do  l'équinoxe  do  printemps  A au 
solstice  d’été  B,  se  nomme  le  printemps  ; la  saison.suivanle,  com- 
prise entre  le  passage  du  soleil  au  solstice  d’été  B,  et  son  passage 
à l’équinoxe  d’automne  C,  se  nomme  Vêlé  ; ensuite  vient  l'automne, 
compris  entre  l’équinoxe  d’automne  C et  lo  solstice  d'hiver  D ; en- 
lin,  l'/itcer  correspond  au  dernier  quart  DA  de  la  route  annuelle 
du  soleil  sur  la  sphère. 

C'est  sur  le  mouvement  du  soleil  qu’est  basé  notre  calendrier, 
ainsi  que  nous  lo  verrons  plus  tard.  Aussi,  les  commencements  des 
quatre  saisons  arrivent-ils  tous  les  ans,  à peu  de  chose  près,  à des 
dates  de  même  dénomination.  Ainsi,  c’est  vers  le  21  mars  que  le 
soleil  passe  à l’équinoxe  du  printemps;  vers  le  22  juin,  il  se 
trouve  au  solstice  d’été;  vers  le  23  septembre,  il  est  à l'équinoxe 
d’automne  ; et  enfin,  vers  le  22  décembre,  il  arrive  au  solstice 
d’hiver. 

§ 130.  Du  jour  et  de  la  nuit  d diverses  époques  et  en 
divers  lieux. — Chaque  jour  nous  voyons  le  soleil  sc  lever  du 
côté  de  l’orient,  et  sc  coucher  du  côté  de  l'occident.  Cet  astre  se 
trouve  au-dessus  de  notre  horizon,  pendant  une  portion  de  la  durée 
que  nous  appelons  un  jour  solaire  (§  I2c),  et  au-dessous  de  ce 
plan,  pendant  l’autre  portion  de  cette  durée.  La  première  portion 
porte  plus  spécialement  le  nom  de  jour,  et  la  seconde  celui  de  nuit. 
Un  sait  que  le  jour  est  tantôt  plus  long,  tantôt  plus  court  que  la 
nuit  ; nous  sommes  en  mesure,  maintenant,  de  nous  rendre  un 
compte  complet  des  variations  qui  se  produisent  continuellement 
dans  leurs  durées,  aux  diverses  époques  d’une  année.  Pour  cola, 
nous  pouvons  nous  servir  d’un  globe  céleste,  monté  sur  un  pied 
tel  que  celui  que  représente  la  figure  128  (page  137).  En  conce- 
vant que  le  soleil  occupe  successivement  diverses  positions  sur  le 
grand  cercle  de  l’écliptique,  tracé  sur  ce  globe,  et  en  faisant  faire 
au  globe  un  tour  entier  autour  de  son  axe,  pour  chacune  de  ces 
jwsitions  du  soleil,  nous  verrons  de  quelle  manière  le  cercle  décrit 
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par  le  soleil,  dans  cette  rotation,  est  coupé  par  le  plan  de  l'horizon, 
et  nous  en  conclurons  facilement  le  rapport  qui  existe  entre  les 
durées  correspondantes  du  jour  et  de  la  nuit. 

Supposons-nous  d'abord  placés  à l'Observatoire  de  Paris,  dont  la 
latitude  est  de  48°  oO7  1 1 " , et  en  conséquence  disposons  le  globe  de 
telle  manière  que  son  axe  PQ,  / ig . 190,  soit  incliné  sur  l'horizon  ’ 
ÜcnOxV  HHd'  une  quantité  égale 

à cet  angle.  Pendant  la 
rotation  du  globe  autour 
de  son  axe,  (équateur 
EE  correspond  toujours 
au  même  point  a du 
méridien  MMÿlil  en  est 
de  môme  d’un  parallèle 
h quelconque,  qui  rencon- 
tre toujours  ce  méridien 
en  un  même  point,  situé 
d’un  côté  ou  de  l’autre 
du  point  a,  suivant  que 
le  parallèle  est  dans 
l'hémisphère  boréal  ou 
dans  l’hémisphère  aus- 
tral. Lorsque  le  soleil 
est  à l'équinoxe  du  prin- 
temps , c’est  - à - dire 
vers  le  21  mars,  il  se 
trouve  sur  l’équateur 
céleste;  il  décrit  donc 
en  un  jour,  en  vertu  du 
mouvement  diurne,  un  cercle  qui  coïncide  avec  cet  équateur  ; il  se 
lève  en  F,  se  couche  en  G,  et  traverse  le  méridien  au  point  u;  son 
cerclo  diurne  est  évidemment  coupé  en  deux  parties  égales  par 
l'horizon , c’est-à-dire  que  le  jour  est  égal  à la  nuit.  A partir  de 
l'équinoxe  du  printemps , la  déclinaison  du  soleil  devient  boréale 
et  va  en  augmentant  ; à une  époque  quelconque  comprise  entre  le 
21  mars  et  le  22  juin  , il  décrit  en  un  jour  un  cercle  qui  coïncide 
avec  un  parallèle  tel  que  II,  et  traverse  le  méridien  en  un  point 
situé  au  nord  du  point  a,  à une  distance  égale  à la  valeur  de  sa  dé- 
clinaison; le  parallèle  II  étant  évidemment  coupé  en  deux  parties 
égales  par  le  grand  cercle  FPGQ,  la  portion  de  ce  parallèle  qui  se 
trouve  au-dessus  de  l'horizon  HH  est  plus  grande  que  la  portion  qui 
se  trouve  au-dessous  ; le  jour  est  donc  plus  long  que  la  nuit,  et  la 
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différence  entre  le  jour  et  la  nuit  est  d'autant  plus  grande  que  la 
déclinaison  du  soleil  a elle-même  une  plus  grande  valeur.  Au  solstice 
d été,  vers  le  22  juin,  le  soleil  atteint  sa  plus  grande  déclinaison 
boréale  qui  est  tl  environ  23°  28',  et  traverse  le  méridien  en  un 
point  b éloigné  du  point  a d’une  quantité  égale  à cet  angle  ; le  jour 
dure  1 5h  58"’,  et  la  nuit  seulement  8 11  2m.  A partir  de  là , le  soleil 
allant  du  solstice  d’été  à l'équinoxe  d’automne,  sa  déclinaison  reste 
boréale,  mais  diminue  progressivement  : le  jour,  toujours  plus  long 
que  la  nuit,  l'emporte  de  moins  en  moins  sur  celte  dernière  ; enfin, 
à l'équinoxe  d’automne  môme,  vers  le  23  septembre,  le  soleil  se 
retrouve  sur  l’équateur,  et  le  jour  redevient  égal  à la  nuit.  Du 
23  septembre  au  22  décembre,  le  soleil  se  trouve  dans  l’hémisphère 
austral,  et  sa  déclinaison  va  en  augmentant  ; il  décrit  chaque  jour 
un  cercle  tel  que  JJ,  dont  la  portion  située  au-dessus  de  l’horizon 
est  plus  petite  que  celte  qui  est  située  au-dessous;  le  jour  est  plus 
court  que  la  nuit,  et  d'autant  plus  court  que  le  soleil  est  plus  près 
du  Solstice  d’hiver.  Au  solstice  même,  vers  le  22  décembre,  1e 
soleil  a sa  plus  grande  déclinaison  australe , qui  a la  même  valeur 
que  la  déclinaison  boréale  correspondante  au  solstice  d’été,  et  tra- 
verse le  méridien  en  un  point  c tel  que  l'arc  uc  est  égal  à l’arc  <tb; 
le  jour  ne  dure  que  8 *'  2n>,  et  la  nuit  est  de  1 5h58m,  c’est-à-dire  le 
contraire  de  ce  qui  a lieu  au  solstice  d’été.  Du  22  décembre  au 
21  mars  de  l’année  suivante,  la  déclinaison  du  soleil  est  toujours 
australe,  mais  va  en  diminuant  ; la  durée  du  jour  augmente  constam- 
ment, tout  en  restant  inférieure  à celle  de  la  nuit  ; enfin,  lorsque  le 
soleil  revient  à l’équinoxe  du  printemps,  le  jour  redevient  de  nouveau 
égal  à la  nuit.  Les  circonstances  que  nous  venons  de  signaler  se  re- 
produisent ensuite  chaque  année,  identiquementdelamêmemanièro. 

Ce  que  nous  venons  de  dire,  pour  le  cas  où  l'on  se  trouverait 
placé  à l’Observatoire  de  Paris , on  peut  le  répéter  pour  un  grand 
nombre  d’autres  lieux,  tels  que  Londres,  Madrid,  Home,  Berlin, 
Saint-Pétersbourg,  et  l’on  arrivera  à des  résultats  entièrement  ana- 
logues. On  reconnaîtra  toujours  que,  dans  chacune  de  ces  villes, 
le  jour  est  égal  à la  nuit  à l’équinoxe  du  printemps;  qu’il  aug- 
mente, en  même  temps  que  la  nuit  diminue,  depuis  l’équinoxe  du 
printemps  jusqu’au  solstice  d’été  ; qu’aprèsle  solstice  d’été,  le  jour 
diminue  jusqu’à  redevenir  égal  à la  nuit  à l’équinoxe  d’automne  ; 
que,  de  l’équinoxe  d’automne  au  solstice  d'hiver,  1e  jour  est  plus 
court  que  la  nuit  et  va  constamment  en  diminuant  ; enfin,  que  du 
solstice  d'hiver  à l'équinoxe  du  printemps,  le  jour  augmente  de 
nouveau  jusqu’à  reprendre  une  durée  égale  à celle  de  la  nuit.  Il  n’y 
aura  de  différence  d’un  lieu  à un  autre  que  dans  les  valeurs  du  jour 
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le  plus  long  et  du  jour  le  plus  court,  valeurs  qui  dépendent  do  la 
latitude  du  lieu,  et  qui  varient  avec  elle. 

§ 131.  Mais  on  reconnaît  facilement  qu'il  n'en  est  pas  ainsi  pour 
tous  les  lieux  de  la  terre  situés  dans  l’hémisphère  boréal.  Considé- 
rons spécialement,  pour  cela,  l’arc  de  méridien  bc  qui  contient  tous 
les  points  où  le  soleil  vient  se  placer  à midi,  aux  diverses  époques 
d’une  année,  et  l’arc  opposé  b'c'  que  le  soleil  traverse  chaque  jour 
à minuit.  A Paris,  et  dans  les  autres  villes  que  nous  venons  de  citer, 
l'arc  bc  est  situé  tout  entier  au-dessus  de  l’horizon  , et  l'arc  b'c' 
tout  entier  au-dessous  de  ce  plan  ; c’est  ce  qui  fait  que,  chaque  jour, 
le  soleil  sc  lève  et  se  couche,  en  restant  plus  ou  moins  longtemps 
au-dessus  de  l’horizon,  suivant  qu'il  passe  plus  ou  moins  près  des 
points  6,  b1  à midi  et  à minuit.  S'il  en  est  ainsi  dans  ces  divers  lieux, 
cela  tient  à ce  que  leurs  latitudes  ne  sont  pas  trop  rapprochées  de 
90  degrés.  La  hauteur  du  point  </,  milieu  de  l'arc  6c,  au-dessus 
de  l’horizon,  est  évidemment  égale  à l'angle  compris  entre  la  verti- 
cale OZ  et  la  ligne  des  pôles  1*Q,  c'est-à-dire  que  cette  hauteur  est 
égale  à l'excès  de  90"  sur  la  latitude  du  lieu  que  l’on  considère.  La 
hauteurdu  point  «,  à Paris,  est  donc  de  41°  9'  49";  et  comme  elle 
est  plus  grande  que  la  valeur  de  l’arc  ne  qui  est  de  23°  28',  il  en 
résulte  que  le  point  c,  et  par  suite  l'arc  bc  tout  entier,  se  trouvent 
au-dessus  de  l’horizon.  Mais  si  l'on  choisit  un  lien  tel  que  l’excès  de 
90  degrés  sur  sa  latitude  soit  plus  petit  que  23°  28',  il  est  clair  que. 
cet  excès  étant  toujours  la  hauteur  du  point  a au-dessus  de  l’ho- 
rizon, et  le  pointe  étant  toujours  éloigné  du  point  n de  23”  28',  ce 
dernier  point  c sc  trouvera  au-dessous  de  l horizon.  Le  globe  dis- 
posé de  manière  à représenter  le  mouvement  diurne  pour  le  lieu 
dont  il  s'agit,  devra  donc  être  placé  comme  l'indique  la  fiq.  191. 
Kn  même  temps  que  le  point  c est  au-dessous  de  l’horizon  HH  , le 
point  b1  se  trouve  nécessairement  reporté  au-dessus  do  ce  plan . 

En  examinant  ce  qui  se  passe  dans  ce  cas,  on  reconnaît  que. 
lorsque  le  soleil  passe  à- l’équinoxe  du  printemps,  le  jour  est  égal  à 
la  nuit;  et  qu'à  partir  de  cette  époque,  le  soleil  s’avançant  dans 
l'hémisphère  boréal,  le  jour  augmente  et  la  nuit  diminue.  Il  arrive 
bientôt  que  le  cercle  diurne  II,  décrit  par  le  soleil,  n'a  plus  aucun 
de  ses  points  au-dessous  de  l'horizon;  à partir  de  là,  jusqu’au  solstice 
d’été,  le  soleil  ne  se  couche  plus,  et  par  conséquent  ne  se  lève  plus  : 
il  n’y  a plus  de  nuit.  Cette  présence  non  interrompue  du  soleil  au- 
dessus  de  l’horizon  se  continue  encore  au  delà  du  solstice,  jusqu'à 
ce  que  la  déclinaison  du  soleil  ait  assez  diminué  pour  qu'il  décrive 
de  nouveau,  en  un  jour,  le  cercle  II  qui  touche  l’horizon  par  un  de 
ses  points.  A partir  de  là,  le  soleil  recommence  à se  coucher  et  à sd 
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lever,  en  restant  chaque  jour  un  temps  de  plus  en  plus  long  au- 
dessous  de  l’horizon  ; la  nuit  augmente  et  le  jour  diminue,  jusqu'à 
l 'équinoxe  d'automne  où 
ils  deviennent  égaux. 

Après  cet  équinoxe,  la 
nuit  devient  de  plus  en 
plus  longue , et-  le  jour 
diminueenmêmetemps. 

Bientôt , le  soleil  décrit 
un  cercle  diurne  tel  que 
JJ,  dont  aucun  point 
n’est  au-dessus  de  l’ho- 
rizon, et  à partir  de  là, 
il  ne  se  lève  plus.  On  a 
alors  une  nuit  non  inter- 
rompuejusqu’au  solstice 
d’hiver  ; cette  nuit  con- 
tinuelle se  prolonge  en- 
core au  delà  du  solstice, 
jusqu’à  ce  que  la  décli- 
naison australe  du  soleil 
ait  assez  diminué  pour 
qu'il  décrive  de  nouveau 
le  cercle  diurne  JJ,  qui 
touche  1 horizon  par  un 
de  ses  points.  Alors,  le  soleil  se  rapproche  constamment  de  l’équa- 
teur céleste,  le  jour  reparaît  et  augmente  de  durée  de  plus  en  plus, 
jusqu'à  l'équinoxe  du  printemps  où  il  redevient  égal  à la  nuit. 

Ainsi,  pour  tout  point  do  l'hémisphère  boréal  de  la  terre  dont  la 
latitude  diffère  de  90”  d’une  quantité  moindre  que  23°  28',  c’est-à- 
dire  pour  tout  point  dont  la  distance  au  pôle  nord  do  la  terre  est 
plus  petite  que  ce  dernier  angle , l’année  entière  présente  quatre 
phases  bien  distinctes.  Dans  la  première , commençant  quelque 
temps  avant  b équinoxe  de  printemps,  et  se  terminant  quelque 
temps  après,  le  soleil  se  lève  et  se  couche  chaque  jour  ; la  durée 
du  jour,  nulle  d'abord,  augmente  jusqu'à  devenir  de  24  heures; 
et  la  durée  de  la  nuit , au  contraire,  diminue  continuellement  de- 
puis 24  heures  jusqu’à  zéro.  Dans  la  seconde  phase,  qui  commence 
au  moment  où  la  première  finit , et  qui  s’étend  également  de  part 
et  d’autre  du  solstice  d'été,  le  soleil  ne  se  couche  pas  : il  n'y  a pas 
de  nuit.  Dans  la  troisième  phase,  qui  commence  quelque  temps 
avant  l'équinoxe  d'automne,  et  qui  se  termine  quelque  temps  après. 
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les  choses  se  passent  de  la  môme  manière  que  dans  la  première  , 
mais  en  sens  contraire  : les  jours , d’abord  de  24  heures  , dimi- 
nuent jusqu'à  devenir  nuis;  et  les  nuits  augmentent  depuis  zéro 
jusqu  à 24  heures.  Enfin,  dans  la  quatrième  phase,  qui  s'étend 
également  de  part  et  d’autro  du  solstico  d’hiver,  le  soleil  ne  se 
lève  pas  : il  n'y  a pas  de  jour. 

Les  durées  de  la  deuxième  et  de  la  quatrième  phase  sont  d’au- 
tant plus  grandes,  relativement  à celles  do  la  première  et  de  la 
troisième,  que  le  point  que  l'on  considère  est  plus  près  du  pôle 
boréal  de  la  terre.  Au  pôle  môme,  la  première  et  la  troisième  phase 
deviennent  nulles,  et  l’année  se  trouve  divisée  en  deux  portions  seu- 
lement: dans  la  première,  le  soleil  reste  constamment  au-dessus  de 
l'horizon,  et,  dans  la  seconde,  il  rosie  constamment  au-dessous  de 

ce  plan  ; il  n'y  a plus 
alors  qu’un  seul  jour , 
qui  dure  six  mois , et 
qu'une  seule  nuit,  qui 
dure  également  six  mois. 
Dans  ce  cas , en  effet , 
le  globe  doit  être  placé  de 
manière  que  son  axe  PQ 
soit  vertical,  fig.  192,  ce 
qui  montre  que  le  cercle 
diurne  décrit  par  le  so- 
leil , à une  époque  quel- 
conque , est  parallèle  à 
l'horizon;  cecerclediurne 
sera  au-dessus  de  l'ho- 
rizon , pendant  tout  le 
temps  employé  par  le  so- 
leil à aller  de  l’équinoxe 
du  printemps  à l'équinoxe 
d'automne,  c’est-à-dire 
pendant  tout  le  temps 
que  sa  déclinaison  est 
boréale  ; ce  cercle  sera  , 
au  contraire , au-dessous  de  l'horizon , pendant  le  reste  de 
l’année. 

§ 132.  Tout  ce  que  nous  venons  de  dire  pour  des  points  de  la 
terre  situés  dans  l’hémisphère  boréal,  et  à diverses  latitudes,  nous 
pouvons  le  répéter  pour  les  points  situés  dans  son  hémisphère  aus- 
tral , et  nous  arriverons  à fies  conséquences  exactement  pareilles. 
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I.a  soûle  différence  que  nous  y trouverons,  c'est  que,  le  pôle  boréal 
de  la  sphère  céleste  n'étant  pas  visible,  et  le  pôle  austral,  au  con- 
traire, se  trouvant  au-dessus  de  I horizon,  le  rôle  des  deux  solstices 
sera  changé  : le  solstice  d’hiver  jouera  le  rôle  que  nous  avons  vu 
jouer  au  solstice  d'été  dans  l'hémisphère  boréal  de  la  terre,  et  in- 
versement. Au  cap  de  Bonne-Espérance,  par  exemple,  dont  la 
latitude  australe  est  de  34°,  la  durée  du  jour  va  constamment  en 
augmentant,  depuis  le  solstice  d’été  jusqu’au  solstice  d’hiver,  et 
ensuite  constamment  en  diminuant , du  solstice  d'hiver  au  solstice 


d’été.  Pour  un  point  situé  à une  distance  du  pôle  austral  de  la  terre, 
plus  petite  que  23°  28',  le  soleil  reste  pendant  plusieurs  jours  au- 
dessus  de  l’horizon  , à l’époque  du  solstice  d’hiver,  et  est  de  même 
plusieurs  jours  sans  se  lever,  à l’époque  du  solstice  d’été.  Au  pôle 
austral  même,  le  soleil  reste  au-dessus  de  1 horizon  depuis  l'équi- 
noxe d’automne  jusqu'à  l'équinoxe  du  printemps , et  au-dessous  de 
ce  plan  pendant  le  reste  de  l’année. 

Pour  tout  point  de  la  terre  situé  dans  l’un  ou  l’autre  de  ces  deux 
hémisphères,  et  éloigné 


do  plus  de  23°  28'  du 
pôle  le  plus  voisin , la 
durée  du  jour  varie  con- 
stamment, dans  un  sens 
ou  dans  l’autre,  à me- 
sure que  la  déclinaison 
du  soleil  change  : mais 
celte  variation  est  plus  h 
ou  moins 


vant  que  la  latitude  du 

point  que  l’on  considère  ! j '•■ÆbK Ê 

est  plusou  moins  grande; 

elle  a lieu,  d’ailleurs,  en 

sens  contraires  à une 

même  époque,  pour  deux  1 

lieux  situés  de  part  et 

d’autre  de  l’équateur  de  F. 

la  terre.  A l’équateur  e'  JW 

même,  cette  variation  de  ^ 

la  durée  du  jour  disparaît 

est  égal  à la  nuit  pendant 

toute  l’année.  C’est  ce  qu’on  reconnaît  encore  sans  peine,  à l'aide 
d'un  globe.  On  doit,  pour  cela,  le  placer  de  manière  que  son  axe  PO 
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soit  dans  le  plan  de  l'horizon  HH,  fig.  1 93  : et,  alors,  il  est  aisé  de 
voir  que  tout  cercle  diurne  décrit  par  le  soleil,  tel  que  II  ou  .1.1. 
est  coupé  en  deux  parties  égales  par  l'horizon. 

Lorsque  le  soleil  esta  l'un  des  points  de  rencontre  de  l’écliptique 
avec  l'équateur  céleste,  le  jour  est  égal  à la  nuit  par  toute  la  terre; 
c’est  cette  circonstance  qui  a fait  donner  le  nom  d'équinoxes  à ces 
deux  points  (des  mots  latins  œguus,  nux).  Le  soleil  traverse  le  mé- 
ridien successivement  aux  divers  points  de  l’arc  bc,  fig.  190;  du 
solstice  d’hiver  au  solstice  d'été,  son  point  de  rencontre  avec  ce 
plan  marche  de  c vers  b ; du  solstice  d'été  au  solstice  d’hiver,  ce 
point  marche  au  contraire  de  b verse.  À la  fin  de  chacune  de  ces 
périodes,  le  soleil,  après  avoir  pour  ainsi  dire  marché,  soit  vers  le 
nord,  soit  vers  le  sud,  semble  s'arrêter  pour  marcher  ensuite  en  sens 
contraire  : c'est  ce  qui  a fait  donner  le  nom  de  solstices  à chacun 
des  points  où  se  trouve  alors  le  soleil  (des  mots  latins  sol,  stat).  Le 
nom  de  l'équateur  vient  de  ce  que,  pour  tout  point  de  la  terre  situe 
sur  ce  grand  cercle,  le  jour  est  égal  à la  nuit  pendant  toute  l'année. 

§ 133.  Afin  do  compléter  les  notions  que  nous  venons  de  déve- 
lopper, relativement  aux  durées  du  jour  et  de  la  nuit,  à diverses 
époques  et  en  divers  lieux  , nous  donnerons , dans  le  tableau  sui- 
vant, les  durées  des  jours  les  plus  longs  et  les  plus  courts,  pour 
diverses  latitudes,  depuis  l’équateur  jusqu’aux  parallèles  terrestres 
dont  la  latitude  est  de  6li032'  (différence  entre  90°  et  23°  28'). 


LATITUDE. 

DURÉE 

DU 

jour  le  plus  long. 

DURÉE 

nu 

jour  le  plus  ruurl. 

L&TITCDK. 

DURÉE 

DU 

jour  1e  plus  lung. 

DURÉE 

DU 

jour  le  plus  court. 

h m 

42  0 

h m 
12  0 

40* 

h m 

4 4 51 

h m 

9 9 

42  47 

11  43 

45* 

1 5 2 o 

8 34 

42  35 

11  25 

50* 

40  9 

7 51 

1 5“ 

4 2 53 

41  7 

55* 

47  7 

0 53 

20* 

43  43 

10  47 

00* 

18  30 

5 30 

25- 

13  3* 

10  20 

05* 

21  9 

2 51 

30- 

4 3 50 

10  4 

00*32' 

24  0 

0 9 

35- 

44  22 

9 38 

Pour  les  lieux  dont  la  latitude  est  supérieure  à 66°  32',  la  durée 
du  jour  varie  de  0 à 24  heures , dans  la  portion  de  l’année  où  le 
soleil  se  lève  et  se  couche.  Mais  le  nombre  de  jours  pendant  lequel 
cet  astre  reste  constamment  au-dessus  de  l’horizon  , sans  se  cou  - 
cher,  et  le  nombre  de  jours  pendant  lequel  il  reste  constamment 
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au-dessous  de  ce  plan , sans  se  lever,  varient,  avec  la  latitude  : le 
tableau  suivant  fait  connaître  ce  nombre  do  jours  pour  diverses 
latitudes  boréales,  depuis  66°  32' jusqu’à  90". 


I LATITUDES 
j boréale*. 

LE  SOLEIL 

NE  SE  COUCHE  PAS 
pendant  environ 

LE  SOLEIL 

NE  SE  LÈVE  PAS 
pendant  environ 

Olî-  32- 

p 

Ô 

“0* 

05 

00 

75* 

103 

07 

80- 

131 

127 

85° 

101 

153 

00* 

180 

170 

Pour  les  latitudes  australes  de  mômes  valeurs,  les  résultats  ne 
sont  pas  tout  à fait  les  mêmes.  Ainsi,  pour  la  latitude  australe  de 
73°,  le  soleil  doit  rester  constamment  au-dessus  de  l'horizon,  pen- 
dant tout  le  temps  qu'il  ne  se  lève  pas  à la  latitude  boréale  de  75'; 
il  reste  au-dessous  de  l’horizon,  pour  la  première  latitude,  pendant 
tout  le  temps  qu'il  reste  au-dessus  de  ce  plan  pour  la  seconde.  Le 
soleil  reste  donc  environ  97  jours  sans  se  coucher,  et  1 03  jours  sans 
se  lever,  à la  latitude  australe  de  75  degrés.  Nous  verrons  bientôt 
à quoi  tient  cette  différence  que  présentent  les  régions  voisines  des 
deux  pôles  de  la  terre. 

§ 13  t.  Division  de  la  surface  de  la  terre  en  cinq  zones. 

— Nous  venons  do  voir  que  les  circonstances  que  présente  le 
mouvement  diurne  du  soleil  sont  loin  d'être  les  mêmes  pour  les 
divers  points  de  la  surface  de  la  terre  : c’est  ce  qui  a conduit  à 
diviser  cette  surface  en  plusieurs  parties  distinctes  ou  zones,  comme 
nous  allons  l'indiquer. 

Pour  tout  point  dont  la  latitude,  boréale  ou  australe,  ne  dépasse 
pas  66°  32',  le  soleil  se  lève  et  se  couche  tous  les  jours  de  l’année. 
Pour  tout  point,  au  contraire,  dont  la  latitude  est  plus  grande  que 
66“  32',  il  y a certaines  époques  de  l’année  où  le  soleil  est  plu- 
sieurs jours  sans  se  lever  ou  sans  se  coucher.  Los  deux  paral- 
lèles AA',  BB',  fig 1 94,  qui  correspondent  aux  latitudes  de  66" 32', 
divisent  donc  fa  surface  do  la  terre  en  trois  parties  bien  distinctes. 
Les  deux  calottes  sphériques,  ou  zones  à une  base,  APA',  BQB', 
se  nomment,  les  zones  glaciales.  Les  cercles  BA',  BB',  qui  leur 
servent  de  limites , sont  les  cercles  polaires  ; on  donne  spéciale- 
ment lo  nom  do  cercle  polaire  arctique  à celui  qui  avoisine  le  pôle 
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nord,  tandis  que  l'autre  porte  le  nom  do  cercle  polaire  antarctique. 

La  partie  comprise  entre  les  deux  cercles  polaires  se  divise  à sou 
tour  en  trois  autres.  Pour  tous  les  points  qu’elle  comprend,  le  soleil 

se  lève  et  se  couche  chaque 
jour  de  l’année;  mais  la  plus 
grande  hauteur  à laquelle  il 
s’élève  au-dessus  de  l’horizon 
n'est  pas  la  même  pour  un 
point  que  pour  un  autre.  Si 
nous  nous  reportons  à la 
fig.  190  (page  240),  nous 
verrons  que  cette  plus  grande 
hauteur  du  soleil  au-dessus  de 
l’horizon , à midi , dépend  de 
la  position  que  l'arc  bc  oc- 
cupe par  rapport  au  zénith  Z. 
C.et  arc  comprenant  tous  les 
points  où  le  soleil  traverse  le 
méridien,  aux  diverses  époques  de  l'année,  il  est  clair  que,  s’il  se 
trouve  placé  comme  sur  la  figure,  c’est  au  moment  où  le  soleil 
passera  en  b qu’il  sera  à sa  plus  grande  hauteur  au-dessus  de 
l’horizon.  En  général,  toutes  les  fois  que  l’arc  bc  sera  tout  entier 
d’un  même  côté  du  zénith  Z,  le  soleil  atteindra  sa  plus  grande 
hauteur  lorsqu’il  passera  à l’une  des  extrémités  de  cet  arc,  c’est-à- 
dire  à l'époque  du  solstice  d été  ou  du  solstice  d'hiver,  suivant  que 
l’on  sera  en  un  point  de  l’hémisphère  boréal  ou  de  l’hémisphère 
austral;  cette  plus  grande  hauteur,  toujours  inférieure  à 90",  va- 
riera d'ailleurs  de  grandeur  avec  la  latitude  du  lieu.  Mais  si  l’arc  bc 


s'étend  de  part  et  d’autre  du  zénith  , fig.  195,  il  n’en  sera  plus  de 
même;  le  soleil  traversant  le  méridien  successivement  dans  les 
divers  points  do  cet  arc,  il  arrivera  deux  fois , chaque  année,  qu'il 
passera  au  zénith  môme  du  lieu;  sa  plus  grande  hauteur  au-dessus 
de  l’horizon  sera  donc  de  90°,  et  elle  n'arrivera  plus  à l’époque  de 
l’un  des  deux  solstices.  Pour  qu’il  en  soit  ainsi,  il  faut  que  la  distance 
du  milieu  a de  l'arc  bc  au  zénith  du  lieu  soit  plus  petite  que  la  dis- 
tance ab  qui  est  de  23°  28';  et  comme  la  distance  du  point  a au 
zénith  est  égale  à la  latitude  du  lieu  , il  en  résulte  que  cette  latitude 
doit  être  plus  petite  que  23°28'.  Si  donc  on  trace  sur  le  globe  ter- 
restre les  parallèles  CC',  DD',  fig.  1 94,  correspondant  aux  latitudes 
de  23°  28',  ils  comprendront  entre  eux  tous  les  lieux  de  la  terre  où 
l’on  voit  le  soleil  passer  au  zénith  à certaines  époques  de  l’année.  Ces  j 
deux  parallèles  CC',  DD',  se  nomment  les  tropiques;  celui  qui  se 
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trouve  dans  l’hémisphère  boréal  est  le  tropique  du  Cancer,  et  l’autre 
est  le  tropique  du  Capricorne,  dénominations  particulières  qui  vien- 
nent de  ce  que  le  soleil  passe  au  zénith  d'un  point  quelconque  de 
l'un  ou  de  l’auCre  de  ces 
deux  tropiques , lorsqu'il 
entre  dans  le  signe  du 
Cancer  ou  dans  le  signe 
du  Capricorne,  c’est-à-dire 
au  solstice  d'été  ou  au 
solstice  d’hiver.  Le  mot 
tropique  (du  verbe  grec 
Tçinu> , tourner  ) signifie 
que  le  soleil , après  s étre 
avancé  vers  le  nord  ou 
vers  le  sud , jusqu’à  at- 
teindre le  zénith  d’un  quel- 
conque des  points  des  deux 
cercles  auxquels  il  s’appli- 
que , retourne  sur  ses  pas 
pour  se  rapprocher  de  l’é- 
quateur. La  zone  que  com- 
prennent les  deux  tropi- 
ques se  nomme  la  zone 
torride  ; les  deux  zones 
comprises  entre  les  tropi- 
ques et  les  cercles  polaires 
sont  désignées  sous  le  nom  de  zones  tempérées. 

Ainsi,  en  résumé,  la  zone  torride  s'étend  de  part  et  d'autre  de 
l'équateur,  jusqu’aux  deux  tropiques;  le  soleil  passe  deux  fois  par 
an  au  zénith  de  chaque  point  de  cette  zone,  excepté  pour  les  points 
des  tropiques  où  cet  astre  ne  passe  qu’une  fois  au  zénith , au  sol- 
stice d’été  ou  au  solstice  d’hiver.  Les  zones  tempérées  s'étendent 
depuis  les  tropiques  jusqu'aux  cercles  polaires;  le  soleil  se  lève  et 
se  couche  chaque  jour  de  l’année  dans  toute  l'étendue  de  ces  deux 
zones,  comme  dans  la  zone  torride  : mais  il  ne  passe  au  zénith 
d’aucun  des  lieux  qu’elles  renferment.  Enfin , les  zones  glaciales 
s'étendent  depuis  les  cercles  polaires  jusqu’aux  pôles;  elles  com- 
prennent tous  les  points  où  le  soleil  reste  constamment  au-dessus 
ou  au-dessous  de  l’horizon  , pendant  plusieurs  jours  de  suite,  à 
certaines  époques  de  l’année. 

§ I 35.  Influence  de  l’atmosphère  sur  la  durée  du  jour  ; 
crépuscule.  — L’atmosphère  terrestre,  en  réfractant  les  rayons 
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lumineux  qui  nous  viennent  du  soleil,  nous  fait  voir  cet  astre  plus 
haut  qu'il  n'est  en  réalité.  Cet  effet  de  la  réfraction  atmosphérique 
devient  surtout  très  sensible  lorsque  le  soleil  est  près  de  l’horizon, 
puisqu'à  1 horizon  môme  elle  le  relève  d'un  angle  de  plus  de  33'.  1 1 
en  résulte  que  nous  voyons  le  soleil  se  lever  quelquo  temps  axant 
qu’il  ne  soit  réellement  élevé  jusqu'au  plan  do  notre  horizon  , et 
que  de  môme  nous  le  voyons  se  coucher  quoique  temps  après  qu'il 
s’est  abaissé  au-dessous  de  ce  plan.  La  durée  du  jour  se  trouve 
donc  augmentée  par  là,  et  celle  de  la  nuit  se  trouve  diminuée  en 
conséquence.  C’est  ainsi  qu'à  Taris  le  plus  long  jour  de  l'année  est 
de  I 6h  7m,  et  le  jour  le  plus  court  de  8h  1 I au  lieu  de  1 3"  58“  et 
8"2m,  nombres  que  nous  avions  indiqués  précédemment  en  ne 
tenant  pas  compte  de  l’influence  do  l’atmosphère.  On  voit  que  les 
jours  à Paris  sont  augmentés  de  9 minutes  parcelle  influence,  à 
l'époque  des  solstices  ; ils  le  sont  seulement  de  7 minutes  aux 
équinoxes.  Au  pôle  boréal,  le  soleil  paraît  dans  le  plan  de  l'horizon, 
non  pas  lorsqu'il  arrive  à l'équinoxe  du  printemps , mais  lorsque 
sa  déclinaison  australe  n’est  plus  que  d’environ  33';  il  reste  alors 
visible  jusqu’à  l’époque  où,  ayant  passé  à l'équinoxe  d'automne,  il 
a repris  une  déclinaison  australe  supérieure  à 33'.  On  a soin 
de  tenir  compte  de  cette  action  de  l’atmosphère , dans  le  calcul 
des  heures  du  lever  et  du  coucher  du  soleil  que  l'on  insère  dans 
les  almanachs.  Les  nombres  contenus  dans  les  tableaux  des 
pages  246  et  2 47  ont  été  obtenus  en  négligeant  la  réfraction  at- 
mosphérique; ils  se  rapportent  aux  apparences  que  présenterait  le 
mouvement  du  soleil  en  divers  lieux,  si  l’atmosphère  n'existait  pas. 

§ 136.  Mais  l’atmosphère  agit  d'une  autre  manière  encore,  pour 
augmenter  chaque  jour  le  temps  pendant  lequel  nous  recevons  la 
lumière  du  soleil.  Lorsque  cet  astre  s’est  assez  abaissé  au-dessous 
de  notre  horizon,  pour  que  les  rayons  de  lumière  qui  en  émanent  ne 
puissent  plus  nous  arriver  directement,  c’est-à-dire  lorsqu’il  s’est 
couché,  il  éclaire  encore  une  portion  des  couches  atmosphériques 
qui  se  trouvent  au-dessus  de  nous;  les  molécules  d’air,  en  nous 
renvoyant  une  partie  de  la  lumière  qu  elles  reçoivent  ainsi  du  soleil, 
répandent  autour  de  nous  une  clarté  qui  est  très  grande  lorsque 
le  soleil  est  couché  depuis  peu  d'instants,  et  qui  diminue  progres- 
sivement à mesure  que  le  soleil  s’abaisse  do  plus  en  plus  au-dessous 
de  l'horizon.  Le  malin,  avant  le  lever  du  soleil,  le  môme  phéno-* 
mène  se  produit  : les  couches  atmosphériques  situées  au-dessus  de 
l’horizon  sont  éclairées  de  plus  en  plus  par  le  soleil , quand  il  ap- 
proche de  son  lever,  et  il  en  résulte  pour  nous  une  clarté  qui  croît 
progressivement  jusqu'à  ce  que  le  soleil  se  lève.  flette  clarté , 
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\ariable  d’un  instant  à un  autre,  qui  précède  le  lever  du  soleil,  et 
qui  suit  son  coucher,  porte  le  nom  de  crépuscule:  le  crépuscule  du 
matin  est  plus  spécialement  désigné  sous  le  nom  d'aurore,  et  celui 
du  soir  sous  le  nom  de  brune. 

La  lueur  crépusculaire  ne  présente  pas  une  intensité  uniforme 
dans  toute  l'étendue  du  ciel  que  l’on  peut  apercevoir;  on  voit  au 
contraire  que  cette  intensité  est  plus  grande  vers  un  des  points  de 
I horizon  que  partout  ailleurs,  et  qu  elle  va  en  diminuant  progressi- 
vement, à partir  do  ce  point,  dans  toutes  les  directions.  Ce  point, 
où  la  lueur  crépusculaire  a sa  plus  grande  intensité,  est  de  tous  les 
points  de  l’horizon  celui  dont  le  soleil  se  trouve  le  plus  rapproché; 
il  est  situé  dans  le  plan  vertical  qui  passe  par  le  centre  de  l'astre. 
Kn  môme  temps  que  le  soleil  s'abaisse  au-dessous  de  1 horizon  , 
après  son  coucher,  le  plan  vertical  qui  lui  correspond  change  de 
direction,  puisque  le  soleil,  dans  son  mouvement  diurne,  nous 
semble  décrire  un  cercle  oblique  à l'horizon  ; le  point  de  plus  grande 
intensité  de  la  lueur  crépusculaire  doit  donc  se  déplacer  en  môme 
temps  que  le  soleil  : ce  point  s'éloigne  de  plus  en  plus  do  la  posi- 
tion qu’il  occupait  au  moment  du  coucher  du  soleil , en  marchant 
vers  le  nord  ou  vers  le  sud  , suivant  que  le  lieu  d’observation  ap- 
partient à l’hémisphère  boréal  ou  à l'hémisphère  austral  de  la  terre. 
Des  circonstances  analogues  se  présentent  avant  le  lever  du  soleil. 

On  comprend  que  l'intensité  de  la  lueur  crépusculaire  ne  dépend 
pas  seulement  de  la  distance  à laquelle  le  soleil  se  trouve  au-dessous 
du  plan  de  l’horizon.  L’état  de  l’atmosphère,  la  quantité  de  vapeur 
qu'elle  contient,  la  transparence  plus  ou  moins  grande  qui  en  ré- 
sulte pour  les  couches  atmosphériques,  doivent  avoir  une  influence 
très  notable  sur  cette  intensité.  Aussi  doit-il  arriver  que  la  lin  du 
crépuscule  du  soir,  et  le  commencement  de  celui  du  matin , ne 
correspondent  pas  toujours  à un  môme  abaissement  du  soleil  au- 
dessous  de  l'horizon.  Ce  n’est  donc  qu’approximativement  qu’on 
peut  étabilr  une  règle  qui  permette  d évaluer  la  durée  du  crépus- 
cule. On  a reconnu  que,  généralement,  lorsque  l’air  est  suffisam- 
ment pur,  la  lueur  crépusculaire  peut  s’apercevoir  tant  que  le  soleil 
se  trouve  abaissé  de  moins  de  1 8 degrés  au-dessous  de  l'horizon. 

11  est  aisé,  d’après  cela,  dose  faire  une  idée  de  la  durée  du  cré- 
puscule, soit  après  le  coucher  du  soleil,  soit  avant  son  lever.  Si 
l’on  est,  parexemplo,  en  un  point  de  l’équateur  terrestre,  et  que 
le  soleil  se  trouve  à l’un  des  équinoxes,  il  se  meut,  en  vertu  du 
mouvement  diurne,  suivant  un  cercle  qui  coïncide  avec  l’équateur 
céleste;  cet  astre,  parcourant  360  degrés  en  24  heures,  décrit  un 
urc  de  15  degrés  en  une  heure;  son  mouvement,  dans  les  cir- 
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constances  particulières  où  nous  nous  plaçons,  s'effectuant  dans  un 
plan  vertical , on  voit  que  pour  qu’il  se  soit  abaissé  de  1 8 degrés 
au-dessous  de  l’horizon,  à partir  de  son  coucher,  il  faut  qu’il  ait 
décrit  un  arc  de  1 8 degrés  sur  son  cercle  diurne  : le  crépuscule 
dure  donc  tout  le  temps  que  le  soleil  emploie  à décrire  cet  arc  de 
18  degrés,  c’est-à-dire  1"42m. 

Le  temps  employé  par  le  soleil  à s’abaisser  de  18  degrés  au- 
dessous  de  l’horizon  varie  avec  la  position  du  lieu  où  l’on  est  placé, 
et  avec  la  déclinaison  du  soleil  ; mais  ce  temps  est  généralement 
plus  grand  que  celui  que  nous  venons  de  trouver  pour  un  point  de 
l'équateur  de  la  terre,  et  pour  l’époque  de  l'un  des  équinoxes.  II  y a 
môme  un  grand  nombre  de  lieux  où,  à certaines  époques,  le  crépus- 
cule dure  toute  la  nuit,  c’est-à-dire  où  le  soleil,  en  s’abaissant  au- 
dessous  de  l'horizon,  entre  son  coucher  et  son  lever,  ne  va  pas  jus- 
qu'à la  distance  de  1 8 degrés  au  delà  de  laquelle  le  crépuscule  cesse 
d’exister.  C'est  ce  qui  arrive,  par  exemple,  à Paris,  à l'époque  du 
solstice  d'été.  En  effet,  à cette  époque,  la  déclinaison  du  soleil  étant 
de  23° 28',  sa  distance  au  pôle  boréal  est  égale  à 66°  32';  à minuit, 
lorsque  le  soleil  se  trouve  le  plus  bas  possible  au-dessous  de  l'hori- 
zon, c’est-à-dire  en  b',  fig.  1 90  (page  2i0),  on  obtiendra  la  distance 
du  soleil  à ce  plan,  en  retranchant  de  P6',  qui  est  égal  à 66° 32', 
la  hauteur  du  pôle  au-dessus  de  l’horizon,  hauteur  qui,  pour  Paris, 
est  de  48"50'  : donc  la  plus  grande  distance  du  soleil  -à  l'horizon, 
pendant  la  nuit,  à Paris,  et  au  solstice  d'été  , est  de  17°  42'. 

§ 137.  Variations  de  température  occasionnées  par  le 
mouvement  du  soleil.  — En  même  temps  que  le  soleil  éclaire 
les  diverses  parties  de  la  surface  de  la  terre , il  leur  envoie  une 
quantité  considérable  de  chaleur;  c’est  cette  chaleur  qui,  en  sc 
combinant  avec  la  chaleur  propre  de  la  terre,  détermine  ces  tem- 
pératures diverses  que  l'on  observe  en  chaque  lieu.  Pour  nous 
rendre  compte  de  la  manière  dont  se  produisent  ces  variations  de 
température,  examinons  d'abord  ce  qui  se  passe  dans  l'espace  d'un 
jour,  en  un  lieu  déterminé. 

La  surface  de  la  terre,  dans  le  lieu  dont  nous  nous  occupons, 
émet  constamment  de  la  chaleur  vers  les  espaces  célestes , et  tend 
ainsi  à se  refroidir  ; mais,  d'un  autre  côté,  elle  reçoit  de  la  chaleur 
du  soleil,  chaleur  qui  tend  à élever  sa  température.  Ces  deux  causes 
de  variation  de  température  agissant  en  sens  contraire  l’une  de  l'au- 
tre, la  températures  abaissera  ou  s'élèvera,  suivant  que  la  première 
l’emportera  sur  la  seconde,  ou  inversement.  Or,  tandis  que  le  rayon- 
nement vers  les  espaces  célestes  se  produit  sans  interruption,  la 
chaleur  du  soleil  n'arrive  sur  la  surface  dont  il  s’agit  que  par  inler- 
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niittonce,  si  toutefois  on  suppose  que  le  soleil  se  lève  et  se  couche 
dans  l'espace  d’une  môme  journée  ; on  comprend  donc  que,  tantôt 
la  quantité  de  chaleur  perdue  par  le  rayonnement  est  plus  grande 
que  celle  qui  est  reçue  du  soleil,  tantôt  au  contraire  cette  dernière 
quantité  de  chaleur  est  plus  grande  que  la  première:  en  sorte  qu'il 
en  résulte  nécessairement  qu'à  certains  moments  la  température 
s’abaisse,  et  qu'à  d'autres  moments  elle  s'élève.  Suivons  le  soleil 
dans  son  mouvement  diurne,  et  nous  reconnaîtrons  sans  peine  de 
quelle  manière  la  température  doit  varierdans  l’espace  de  24  heures. 
Peu  de  temps  après  le  lever  du  soleil,  la  chaleur  reçue  de  cet  astre 
par  la  surface  delà  terre,  au  lieu  que  l’on  considère,  devient  plus 
grande  que  celle  qu’elle  perd  par  le  rayonnement  ; en  sorte  que  la 
température  s'accroît.  Le  soleil  s’élevant  de  plus  en  plus  au-dessus 
de  l'horizon,  jusqu’à  midi,  la  chaleur  que  la  surface  de  la  terre  en 
reçoit  va  en  augmentant;  car,  d’une  part,  les  rayons  solaires  tom- 
bent sur  la  surface  avec  une  obliquité  de  moins  en  moins  grande, 
et,  d'une  autre  part,  l’atmosphère  absorbe  une  portion  do  plus  en 
plus  petite  de  ces  rayons,  puisque , par  suite  de  la  diminution  do 
leur  obliquité,  ils  ont  à traverser  une  épaisseur  d'air  de  plus  en  plus 
faible.  La  température  doit  donc  s’accroître  constamment  jusqu'à 
midi.  Après  midi,  le  soleil  se  rapprochede  l’horizon  :1a  chaleur  que 
la  surface  de  la  terre  en  reçoit  va  donc  en  diminuant  : mais,  tant 
que  cette  chaleur  se  trouve  encore  plus  grande  que  celle  qui  est 
perdue  par  le  rayonnement,  la  température  no  cesse  pas  de  s’ac- 
croître. C'est  moyennement  vers  deux  heures  de  l’après-midi  quo 
la  chaleur  reçue  du  soleil  devient  égale  à la  chaleur  perdue  ; et 
comme  la  chaleur  reçue  diminue  toujours  , il  arrive  bientôt  que  la 
chaleur  perdue  est  plus  grande  que  la  chaleur  gagnée  : dès  lors  , 
la  température  s’abaisse.  Ainsi , c’est  vers  deux  heures  do  l'après- 
midi  que  la  température  est  la  plus  élevée.  Depuis  celle  époque 
jusqu'au  coucher  du  soleil,  la  température  baisse  de  plus  en  plus; 
pendant  la  nuit,  le  soleil  n’envoyant  pas  de  chaleur  à la  surface  de 
la  terre,  la  température  continue  à baisser  jusqu’au  lever  de  cet 
astre;  à ce  lever  même,  et  pendant  quelque  temps  au  delà,  elle 
baisse  encore,  tant  que  la  chaleur  reçue  n’est  pas  assez  grande  pour 
compenser  la  perte  qui  se  produit  en  même  temps  par  le  rayonne- 
ment; enfin,  au  bout  de  peu  de  temps  après  le  lever  du  soleil,  la 
température  recommence  à s’accroître.  Ainsi,  dans  l’espace  d'une 
journée,  la  température  varie  continuellement;  elle  atteint  un 
maximum  vers  deux  heures  de  l’après-midi , et  un  minimum 
quelque  temps  après  le  lever  du  soleil. 

§ î 38.  Si  le  mouvement  diurne  du  soleil  présentait  exactement 
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les  mômes  circonstances,  dans  le  lieu  dont  nous  nous  occupons,  aux 
diverses  époques  de  l’annce  : si  cet  astre  restait  toujours  le  môme 
nombre  d’heures  au-dessus  de  l'horizon  ; s’il  atteignait  chaque  jour 
la  même  hauteur  au-dessus  de  ce  plan , il  est  clair  que  la  tempéra- 
ture devrait  repasser  tous  les  jours  par  les  mômes  phases  : la  tem- 
pérature la  plus  élevée  pour  un  jour  devrait  être  la  même  que  celle 
des  autres  jours,  et  il  devrait  également  en  être  ainsi  pour  la  tem- 
pérature la  plus  basse.  Mais  nous  savons  que  les  choses  ne  se  pas- 
sent pas  de  cette  manière  : l’inégalité  qui  existe  entre  les  durées  du 
jour  et  de  la  nuit , aux  diverses  époques  de  l'année,  et  en  un  même 
lieu , doit  amener  une  inégalité  correspondante  dans  les  tempéra- 
tures. Si  nous  considérons,  par  exemple,  un  lieu  tel  que  Paris,  qui 
se  trouve  dans  la  zone  tempérée  de  l'hémisphère  boréal  de  la  terre, 
nous  verrons  que,  depuis  le  solstice  d’hiver  jusqu’au  solstice  d’été, 
le  temps  que  le  soleil  reste  au-dessus  de  l'horizon,  chaque  jour,  est 
de  plus  en  plus  long,  et  qu’en  outre  la  hauteur  méridienne  du  soleil 
est  de  plus  en  plus  grande  : la  quantité  totale  de  chaleur  que  la  sur- 
face du  sol  reçoit  du  soleil,  dans  l’espace  de  24  heures,  va  donc  con- 
stamment en  augmentant,  et  par  suite  la  température  moyenne  de 
chaquejour  tend  à s’élever  de  plus  en  plus.  Le  contraire  a lieu  de- 
puis le  solstice  d'été  jusqu’au  solstice  d'hiver  ; la  quantité  totale  de 
chaleur  reçue  du  soleil,  en  24  heures,  diminue  de  plus  en  plus,  et 
en  conséquence  la  température  moyenne  de  chaque  jour  tend  con- 
stamment à s’abaisser.  Cependant,  par  des  considérations  analogues 
à celles  qui  nous  ont  fait  voir  que,  chaque  jour,  le  maximum  de  tem- 
pérature a lieu,  non  pas  à midi,  mais  environ  deux  heures  plus  tard, 
on  reconnaît  que  ce  n'est  pas  au  solstice  d'été  même  que  la  tempé- 
rature moyenne  du  jour  est  la  plus  élevée , cette  température 
moyenne  du  jour  augmente  encore  au  delà  du  solstice,  pendant 
environ  une  quinzaine  de  jours , après  lesquels  elle  commence  à 
décroître.  De  même,  c’est  environ  quinze  jours  après  le  solstice 
d’hiver  que  la  température  moyenne  du  jour  est  la  plus  basse. 

Dans  toute  l'étendue  des  zones  tempérées,  les  variations  de  tem- 
pérature, dans  l’espace  d’une  année,  doivent  se  produire  conformé- 
ment à ce  quo  nous  venons  de  dire.  Dans  les  zones  glaciales,  il  n'en 
est  plus  tout  à fait  de  même  ; les  effets  calorifiques  sont  modifiés 
par  cette  circonstance  que  le  soleil  reste  au-dessus  de  l’horizon  pen  • 
dant  plusieurs  jours  de  suite,  à une  certaine  époque,  et  aussi  pen- 
dant plusieurs  jours  au-dessous  de  ce  plan , à une  autre  époque. 
Dans  la  zone  torride,  il  doit  aussi  y avoir  des  variations  de  tempé- 
rature analogues  à celles  des  zones  tempérées;  mais  les  changements 
qu’éprouve  la  température  moyenne  du  jour,  aux  diverses  époques 


VARIATIONS  l)F.  TEMPÉRATURE  DUES  AU  SOLEIL.  255 

de  l'année,  sont  beaucoup  moins  sensibles,  parce  que,  d’une  part , 
il  y a moins  de  différence  entre  les  jours  les  plus  longs  et  les  jours 
les  plus  courts , et  que  , d'une  autre  part , le  soleil  à midi  n’est 
jamais  très  éloigné  du  zénith. 

Quant  à la  température  moyenne  de  l’année,  on  comprend  qu’elle 
doit  varier  avec  la  latitude  du  lieu  que  l’on  considère.  Plus  cette 
latitude  est  grande , plus , en  moyenne,  les  rayons  venus  du  soleil 
sont  obliques.  On  s’explique  par  là  comment  il  se  fait  que  la  tem- 
pérature moyenne,  dans  la  zone  torride,  est  très  élevée  ; que  cette 
température  moyenne  est  plus  faible  dans  les  zones  tempérées , et 
d’autant  plus  faible  qu’on  s’éloigne  davantage  des  tropiques,  pour 
se  rapprocher  des  cercles  polaires  ; et  qu’enfui,  dans  les  zones  gla- 
ciales , la  température  est  très  basse. 

Les  variations  de  température  en  un  lieu  donné , aux  diverses 
heures  d'une  même  journée,  et  surtout  dans  les  divers  jours  d'une 
même  annéo,  sont  très  loin  de  présenter  la  régularité  qui  semble- 
rait résulter  des  considérations  précédentes.  Les  courants  qui  se 
produisent  dans  l'atmosphère,  et  que  nous  nommons  vents  , font 
que  des  masses  d'air  considérables,  ayant  pris  la  température  qui 
règne  dans  certaines  régions  de  la  terre , vont  se  mettre  en  contact 
avec  d’autres  régions  où  la  température  est  différente  : il  s’ensuit 
des  modifications  plus  ou  moins  grandes  dans  la  température  do 
ces  dernières  régions.  L’irrégularité  avec  laquelle  le  vent  souffle , 
tantôt  d'un  côté,  tantôt  de  l’autre  , fait  que  les  températures  en  un 
lieu  donné  présentent  des  irrégularités  correspondantes.  Aussi , 
n’est-ce  qu’en  prenant  les  moyennes  Ses  températures  observées 
pendant  un  grand  nombre  d'années,  qu’on  peut  arriver  à des  résul- 
tats qui  concordent  avec  les  considérations  théoriques  qui  viennent 
d'être  développées  ; les  variations  accidentelles  qui  troublent  cha- 
que température  en  particulier,  disparaissent  en  grande  partie 
quand  on  calcule  ces  moyennes,  et  cela  permet  de  mettre  en  évi- 
dence les  variations  régulières  dont  nous  avons  signalé  les  causes. 

§ 139.  Les  variations  de  température  occasionnées  par  la  pré- 
sence plus  ou  moins  prolongée  du  soleil  au-dessus  de  l’horizon , et 
par  l’obliquité  plus  ou  moins  grande  de  ses  rayons , doivent  être 
rangées  parmi  les  principales  causes  des  vents.  Dans  la  zone  tor- 
ride, où  l'action  calorifique  du  soleil  sur  la  surface  de  la  terre 
est  à son  maximum  d’intensité,  réchauffement  continuel  de  l’at- 
mosphère donne  lieu  à des  vents  réguliers  connus  sous  le  nom  de 
vents  alizés.  Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  de  la  production  de  ces 
vents,  ainsi  que  des  circonstances  qu’ils  présentent. 

L’air  qui  se  trouve  près  de  la  surface  de  la  terre,  dans  le  voisi- 


Digitized  by  Google 


I.OIS  DU  MOUVEMENT  DU  SOLEIL. 


256 

nage  de  l'équateur  acquiert  une  température  assez  élevée;  il  se 
dilate  , et  tend  à monter  dans  les  régions  supérieures  de  l' atmos- 
phère , en  raison  de  la  diminution  de  sa  densité.  L’air  échauffé  ne 
peut  pas  s'élever  ainsi,  sans  qu’il  soit  remplacé  constamment  par  de 
l'air  plus  frais,  venant  des  contrées  placées  à une  certaine  distance 
de  l'équateur,  de  part  et  d’autre  de  cette  ligne  ; d'ailleurs,  l’air  qui 

s’est  élevé  à l’équateur 
® même  se  refroidit  dans 

les  régions  supérieures 
de  l’atmosphère , et  se 
déverse  de  là  sur  les 
zones  tempérées,  pour 
y combler  le  vide  pro- 
venant de  ce  que  l’air 
qui  s’y  trouvait  s’est 
porté  vers  l’équateur.  Il 
en  résulte  qu’il  se  pro- 
duit dans  l’atmosphèro, 
et  tout  autour  de  la  ter- 
re , un  double  mouve- 
Fig.  190.  Q ment  de  circulation  qui 

est  constamment  entre- 
tenu par  la  chaleur  solaire  , fig.  196. 

Jusque-là,  il  semble  que  l’action  calorifique  du  soleil  doive  déter- 
miner, près  de  la  surface  de  la  terre,  un  vent  venant  du  nord  pour 
les  contrées  situées  à une  certaine  distance  de  l’équateur,  dans  l’hé- 
misphère boréal , et  un  vent  du  sud  pour  les  contrées  situées  de 
l’autre  côté  de  l’équateur.  Mais  il  faut  observer  que  le  mouvement 
de  rotation  de  la  terre  doit  avoir  une  certaine  influence  sur  le  phé- 
nomène. L’atmosphère  tourne  en  même  temps  que  la  terre  ; et , 
dans  ce  mouvement , ses  diverses  parties  sont  animées  de  vitesses 
plus  ou  moins  grandes,  suivant  qu’elles  correspondent  à telle  ou 
telle  portion  de  la  surface  de  la  terre  ; puisque  les  rayons  des  cer- 
cles décrits  par  les  différents  points  de  cette  surface,  dans  l’espace 
do  24  heures  sidérales,  varient  avec  les  latitudes  de  ces  points. 
L’air  qui  se  trouvait  dans  le  voisinage  d'un  parallèle  quelconque  , 
dans  l'hémisphère  boréal  ou  dans  l’hémisphère  austral  , et  qui  se 
rend  à*Téquateur,  possède  une  vitesse  de  rotation  plus  petite  que 
celle  des  points  de  la  terre  dont  il  se  rapproche  ; arrivé  près  de 
l'équateur,  il  marche  moins  vile  qu’il  ne  devrait  le  faire  pour  suivre 
la  terre  dans  son  mouvement  ; il  est  en  retard  par  rapport  à elle  , 
et , pour  un  observateur  qui  est  emporté  par  la  terre  dans  sa  rota- 
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tion , il  doit  paraître  se  mouvoir  en  sens  contraire  de  ce  mouve- 
ment , c’est-à-dire  de  l'est  vers  l'ouest. 

C’est  ce  qui  arrive  en  effet.  Les  vents  alizés,  dans  le  voisinage 
de  l’équateur,  soufflent  de  l'est.  Au  nord  de  l’équateur,  l’excès  de 
la  vitesso  de  la  terre  sur  la  vitesse  de  l’air  se  combine  avec  le  mou- 
vement en  vertu  duquel  l’air  se  transporte  vers  l'équateur  ; et  il  en 
résulte  un  vent  soufflant  du  nord-est.  De  môme,  au  sud  de  l'équa- 
teur, les  causes  que  nous  venons  de  signaler  occasionnent  un  vent 
du  sud-est. 

Arrivé  à l’équateur,  l’air  s’élève  dans  les  hautes  régions  de  l’at- 
mosphère, pour  retourner  ensuite  vers  les  zones  tempérées.  Mais  le 
séjour  plus  ou  moins  long  qu’il  a fait  dans  le  voisinage  de  l’équa- 
teur lui  a fait  prendre  peu  à peu  un  mouvement  de  rotation  plus 
rapide  que  celui  qu'il  possédait  d’abord  ; lorsqu’il  retombe  sur  la 
surface  de  la  terre,  dans  les  zones  tempérées,  il  marche  plus  vite 
que  les  continents  avec  lesquels  il  se  met  en  contact  : cet  excès  de 
vitesse,  et  le  mouvement  en  vertu  duquel  l’air  s’éloigne  de  l’équa- 
teur, se  combinent  pour  donner  lieu  à un  vent  qui  souffle  du  sud- 
ouest  dans  la  zone  tempérée  boréale,  et  du  nord-ouest  dans  l'autre 
zone  tempérée.  Ce  retour  des  vents  alizés  n'est  sensible  qu’à  d’as- 
sez grandes  distances  de  l’équateur.  Dans  l'île  de  Ténériffe,  dont  la 
latitude  est  de  28  degrés,  on  ne  peut  en  reconnaître  l’existence 
qu'en  s’élevant  à une  grande  hauteur,  sur  le  pic  de  ce  nom  ; plus 
loin  de  l'équateur,  il  devient  sensible  au  niveau  de  la  mer.  C'est 
au  retour  des  vents  alizés  qu’est  due  cette  circonstance,  que  le  vent, 
à Paris,  souffle  plus  souvent  du  sud-ouest  que  de  toute  autre  di- 
rection. Mais,  dans  les  zones  tempérées,  les  vents  réguliers  dont 
nous  nous  occupons  sont  beaucoup  moins  sensibles  que  près  de 
l’équateur  ; ils  sont  en  grande  partie  masqués  par  les  vents  irrégu- 
liers qui  existent  dans  ces  contrées. 

§ 140.  Origine  des  ascensions  droites.  — Lorsque  nous 
avons  donné  la  définition  de  ce  qu’on  entend  par  l’ascension  droite 
d’un  astre  (§  79),  nous  avons  dit  que  nous  ne  pouvions  pas  faire 
connaître  immédiatement  l'origine  à partir  de  laquelle  on  compte  les 
ascensions  droites.  Nous  sommes  en  mesure  maintenant  decombler 
cette  lacune.  Les  astronomes  s'accordent  à prendre,  pour  cette  ori- 
gine, l’un  des  deux  points  où  l’équateur  est  coupé  par  l’écliptique  : 
celui  que  nous  avons  désigné  sous  le  nom  d'équinoxe  du  printemps 
(§  1 29).  Si  ce  point  équinoxial  était  visible  dans  le  ciel,  comme  une 
étoile,  il  suffirait  d’observer  l’instant  de  son  passage  au  méridien, 
pour  régler  l’horloge  sidérale  qui  accompagne  la  lunette  méridienne, 
conformément  à ce  que  nous  avons  dit  précédemment  (§  82).  Mais 
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il  n’en  est  pas  ainsi,  et  l'on  est  obligé  d'avoir  recours  à d'autres 
moyens,  pour  suppléer  à cette  observation  directe  du  point  qui  sert 
d'origine  aux  ascensions  droites.  Voici  comment  on  s'y  prend. 

Considérons  d'abord  spécialement  le  jour  où  le  soleil,  dans  son 
mouvement  sur  l’écliptique,  vient  à passer  par  l’équinoxe  du  prin- 
temps, et  prenons  pour  exemple  les  résultats  des  observations  faites 
à Paris,  en  1825,  à cette  époque  particulière.  D'après  les  indica- 
tions fournies  par  le  cercle  mural,  le  20  mars,  à midi,  la  déclinaison 
du  centre  du  soleil  était  de  9'  28"  A ; le  lendemain  21 , également 
à midi,  sa  déclinaison  était  de  1 4'  1 8"  B.  Le  soleil  a donc  passé  do 
l'hémisphère  austral  dans  l’hémisphère  boréal,  dans  l’intervalle  de 
ces  deux  observations.  Or  on  peut  admettre,  sans  erreur  sensible, 
que  pendant  cet  intervalle  de  temps  la  déclinaison  du  soleil  a varié 
de  quantités  égales  en  temps  égaux  ; en  24  heures  solaires,  cette 
déclinaison  a varié  de  23'  46''  (9'  28"  plus  1 4'  1 8")  ; pour  varier 
seulement  de  9'  28",  il  lui  a fallu  un  nombre  d’heures  x fourni  par 
la  proportion  suivante  : 

9' 28"  _ x 
23' 46''  ~ 2P‘  ’ 

On  tire  de  là  : 

x = 9h  33"  34*. 

Ainsi,  9 11 33“  34"  après  la  première  observation,  la  déclinaison  du 
soleil,  qui  était  d’abord  de  9'  28"  A,  a diminué  de  toute  sa  valeur, 
c’est-à-dire  que  le  centre  du  soleil  s’est  trouvé  sur  l’équateur  môme  : 
c’est  donc  le  20  mars,  à 9h  33m  34*  du  soir  que  le  soleil  a passé  à 
l’équinoxe  du  printemps. 

Le  même  jour,  20  mars  1 825,  l’horloge  sidérale  installée  à côté 
de  la  lunette  méridienne  marquait  23h  59“  P,  29,  au  moment  du 
passage  du  centre  du  soleil  au  méridien  ; et  le  lendemain  21  mars, 
elle  marquait  0b2m  39*, 60  au  moment  du  même  passage.  Soient 
S,  S',  /»</.  1 97,  les  deux  positions  correspondantes  du  soleil  sur  la 

sphère  céleste,  et  S m,  SW,  les 
déclinaisons  de  son  centre.  Si  le 
point  S,  où  se  trouvait  le  soleil , 
lors  de  l’observation  du  20  mars, 
était  resté  visible  dans  le  ciel , 
après  que  le  soleil  s’en  est  éloigné 
pour  marcher  vers  S',  on  aurait 
vu  ce  point  S passer  au  méridien  le  21  mars,  à la  même  heure 
sidérale  que  la  veille,  c’est-à-dire  à 23h  59m  1*,29  ; le  soleil, 
alors  en  S',  a traversé  ce  plan  à 0h  2m  39*,60,  c’est-à-dire 
3m  3 8% 31  après  le  point  S : l’équinoxe  A,  compris  entre  S et  S', 
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a donc  dû  passer  au  méridien  ce  même  jour,  21  mars,  entre 
23u  59m1*,29  et  O1'  2ni  39*,60.  Or,  il  est  clair  qu’on  peut  admettre 
que  le  temps  compris  entre  les  passages  des  points  S et  A,  au  mé- 
ridien, est  une  fraction  du  temps  total  3,n  38*,31  compris  entre  les 
passages  des  points  S et  S',  marquée  par  le  rapport  do  l’arc  Am  à 
l’arc  mm'  ; ou  bien  encore,  en  raison  de  la  similitude  des  triangles 
SmA,  S'm'A,  par  le  rapport  de  Sm  à Sm  -f-  S'm',  c’est-à-dire 
de  9'  28"  à 23'  46"  ; on  pourra  donc  déterminer  ce  temps  x,  qui 
s’est  écoulé  entre  le  passage  du  point  S et  celui  du  point  A au  mé- 
ridien, en  posant  la  proportion  suivante  : 

9'  28"  x 

23' 46"  ~~  3“  38*, 31  ‘ 

D’où  l’on  déduit  : 

1 = 1“  27*, 1 4 . 

Ainsi, le  21  mars,  l’équinoxe  A a traversé  le  méridien,  1m27\1  4 
après  le  point  S,  c’est-à-dire  à 0h  0m  28*,40.  On  voit  par  là  que 
l horloge  sidérale  avançait  de  28*,40  sur  l’heuro  qu  elle  aurait  dû 
marquer,  si  elle  eût  été  réglée,  conformément  à ce  que  nous  avons 
dit,  de  manière  à marquer  0h  0ni  0*  au  moment  du  passage  de  l’o- 
rigine des  ascensions  droites  au  méridien  ; en  sorte  qu’il  n’y  avait 
qu'à  la  retarder  de  28*, 40  pour  qu’elle  fût  convenablement  réglée. 

Ce  mode  de  détermination  de  l’avance  ou  du  retard  de  l'horloge 
sur  le  temps  sidéral,  compté  chaque  jour  à partir  de  l’instant  du 
passage  de  l'équinoxe  du  printemps  au  méridien,  ne  peut  être  em- 
ployé qu'à  l'époque  où  le  soleil  passe  à l’équinoxe  du  printemps.  On 
peut  bien  opérer  d’une  manière  analogue  à l’époque  où  cet  astre 
passe  à l’équinoxe  d’automne,  en  se  fondant  sur  ce  que  l’horloge 
sidérale  doit  marquer  1 2h  0m  0’  à l’instant  du  passage  de  ce  second 
équinoxe  au  méridien.  Mais  à toute  autre  époque  de  l’année,  on  est 
obligé  d’avoir  recours  à un  autre  moyen. 

On  se  fonde,  pour  cela,  sur  ce  que  l'on  connaît  les  lois  du  mou- 
vement du  soleil,  lois  qui  ont  été  trouvées  par  suite  des  observa- 
tions nombreuses  de  cet  astre  qu’on  a faites  depuis  un  grand  nombre 
d’années  ; en  sorte  qu’on  sait  très  exactement  de  combien  augmente 
l’ascension  droite  du  soleil,  dans  un  intervalle  de  temps  quelconque 
compté  à partir  de  son  passage  à l’équinoxe  de  printemps.  Si  donc 
on  veut  trouver  l'avance  ou  le  retard  de  l’horloge  sidérale,  à une 
époque  quelconque  de  l'année,  on  calcule  le  nombre  de  jours,  heures, 
minutes  et  secondes,  dont  se  compose  le  temps  écoulé  depuis  le 
dernier  passage  du  soleil  à l’équinoxe  du  printemps  jusqu’au  midi 
du  jour  où  l’on  se  trouve  ; on  en  conclut,  d’après  ce  que  nous  ve- 
nons do  dire,  la  valeur  que  doit  avoir  l’ascension  droite  du  soleil, 
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comptée  à partir  de  l’équinoxedu  printemps,  au  moment  de  ce  midi, 
et  par  conséquent  l'heure  que  devrait  marquer  1 horloge  sidérale  à 
l'instant  du  passage  du  centre  du  soleil  au  méridien,  si  elle  était 
parfaitement  réglée  sur  le  temps  sidéral.  Il  suffit  dès  lors  d’observer 
l'heure  que  marque  réellement  l'horloge  sidérale,  au  moment  de  ce 
passage,  pour  voir  si  elle  est  bien  réglée  ; et,  dans  le  cas  où  elle  ne  le 
serait  pas,  pour  savoir  au  juste’de combien  elleavanceou  elle  retarde. 

On  voit,  par  ce  qui  précède,  que  si  l'équinoxe  du  printemps  n'est 
pas  un  point  visible,  dont  on  puisse  par  conséquent  observer  chaque 
jour  le  passage  au  méridien,  on  peut  y suppléer  sans  peine  par  l'ob- 
servation du  soleil  ; en  sorte  qu'on  peut  s’assurer  de  la  marche  de 
l'horloge  sidérale,  à toute  époque  de  l'année,  tout  aussi  bien  que  si 
l’équinoxedu  printemps  pouvait  s'observer  directement  dans  le  ciel . 

§ lit.  Longitudes  et  latitudes  célestes.  — L'ascension 
droite  et  la  déclinaison  d’un  astre  sont  deux  quantités  qui  servent 
à définir,  d'une  manière  précise,  la  place  qu’occupe  l'astre  sur  la 
sphère  céleste;  elles  se  comptent,  l’une  sur  l'équateur  céleste, 
l'autre  sur  un  grand  cercle  perpendiculaire  à l'équateur,  que  l'on 
nomme  cercle  de  déclinaison.  Mais  ce  moyen  de  fixer  la  position 
d’un  astre  sur  la  sphère  n’est  pas  le  seul  que  les  astronomes  em- 
ploient; souvent  ils  définissent  la  position  des  astres  à l aide  de  deux 
autres  quantités,  analogues  à l’ascension  droite  et  à la  déclinaison, 
et  n'en  différant  qu’en  ce  qu  elles  se  rapportent  à l'écliptique  au 
lieu  de  se  rapporter  à l'équateur.  Voici  quelles  sont  ces  quantités. 
Soient  e,  fig.  1 98,  un  astre  quelconque,  ABCD  l’écliptique,  et 

EE  l’équateur  ; A a est  l’as- 
cension droite,  et  ae  la  décli- 
naison de  l’astre.  Si  l’on  mène, 
par  le  point  e , l'arc  ch  perpen- 
diculaire à l’écliptique  , l’arc 
d'écliptique  A b,  compris  en- 
tre l'équinoxe  du  printemps  A 
et  le  pied  b de  l'arc  eb,  est  ce 
qu’on  nomme  la  longitude  cé- 
leste de  l’astre  e ; l'arc  eb  lui- 
même  se  nomme  la  latitude 
céleste  du  même  astre.  La  con- 
naissance des  longitudes  et  la- 
titudes célestes  d’un  astre  per- 
met évidemment  de  trouver  la  position  où  il  se  trouve  sur  la  sphère, 
tout  aussi  bien  que  la  connaissance  de  son  ascension  droite  et  de  sa 
déclinaison. 
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Les  longitudes  célestes  se  comptent,  à partir  de  l'équinoxe  A,  de 
0°  à 360°  et  dans  le  sens  ABCD  dans  lequel  le  soleil  parcourt 
l'écliptique.  Les  latitudes  célestes  se  comptent,  comme  les  déclinai- 
sons, de  0°  à 90°,  d’un  côté  ou  de  l'autre  de  l'écliptique  ; elles  sont 
boréales  ou  australes,  suivant  qu’elles  se  rapportent  à des  astres 
situés  du  côté  de  l’écliptique  où  se  trouve  le  pôle  boréal  P de  la 
sphère  céleste,  ou  bien  à des  astres  situés  de  l'autre  côté  de  ce  grand 
cercle.  Pour  indiquer  si  la  latitude  céleste  d’un  astre  est  boréale  ou 
australe,  on  fait  suivre  sa  valeur  numérique  de  la  lettre  B,  ou  delà 
lettre  A,  comme  nous  l’avons  déjà  indiqué  pour  les  déclinaisons. 

Les  longitudes  et  latitudes  célestes  sont  souvent  désignées  sous 
les  noms  simples  de  longitudes  et  latitudes;  mais  on  ne  doit  le  faire 
que  lorsqu'il  est  impossible  de  confondre  ces  quantités  avec  les 
longitudes  et  latitudes  géographiques,  que  nous  avons  définies  pré- 
cédemment (§  95). 

Les  grands  cercles  tels  que  eb,  perpendiculaires  à 1 écliptique, 
suivant  lesquels  se  mesurent  les  latitudes  des  astres,  se  nomment 
cercles  de  latitude.  Tous  les  cercles  de  latitude  se  coupent  suivant 
un  diamètre  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptique  ; ce  diamètre  se 
nomme  l’axe  de  l'écliptique  ; ses  deux  extrémités  sont  les  pôles  de 
l'écliptique.  On  voit  sur  la  planche  I (page  173)  la  position  qu’oc- 
cupe, parmi  les  constellations,  celui  de  ces  deux  pôles  qui  se  trouve 
dans  l'hémisphère  boréal,  et  que,  pour  cette  raison,  on  nomme  pôle 
boréal  de  l'écliptique. 

§ 1 42.  La  mesure  de  la  longitude  et  de  la  latitude  d’un  astre  ne 
peut  pas  s'effectuer  directement  avec  la  môme  facilité  que  celle  de 
son  ascension  droite  eide  sa  déclinaison.  La  détermination  de  ces 
dernières  quantités,  à l’aide  des  instruments  méridiens,  est  fondée 
sur  ce  que  la  sphère  céleste  est  animée,  en  apparence,  d’un  mou- 
vement uniforme  de  rotation  autour  d une  perpendiculaire  au  plan 
de  l'équateur.  Cet  axe  de  rotation  étant  oblique  par  rapporta  l’éclip- 
tique, il  n’est  pas  possible  d’arriver,  par  une  marche  analogue,  à la 
détermination  des  longitudes  et  latitudes.  Aussi  les  astronomes  ne 
les  mesurent-ils  pas  directement  : ils  les  déduisent,  pour  chaque 
astre,  de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison. 

Si  l’on  prolonge  le  cercle  de  latitude  eb,  fig.  198,  jusqu’au  pôle 
K de  l’écliptique,  et  qu’on  joigne  ce  pôle  K au  polo  P de  l’équateur, 
par  un  arc  do  grand  cercle  qui,  étant  prolongé,  passe  évidemment 
par  les  solstices  B,  D,  on  forme  un  triangle  sphérique  PKc.  C’est 
ce  triangle  qui  permet  de  trouver  la  longitude  et  la  latitude  de  l'as- 
tre e,  lorsqu’on  connaît  son  ascension  droite  et  sa  déclinaison.  On 
voit  en  effet  que  : 1 ° le  côté  KP,  qui  sert  de  mesure  à l'angle  KOP 
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formé  par  l'axe  de  l’écliptique  et  l'axe  de  l'équateur,  ou,  ce  qui  est 
la  même  chose,  à l'angle  formé  par  les  plans  de  ces  deux  grands 
cercles,  a pour  valeur  l’obliquité  de  l’écliptique  qui  est  connue  ; 
2°  le  côté  Pc  est  le  complément  de  la  déclinaison  ea,  c'est-à-dire 
qu'il  est  égal  à ce  qu'il  faut  ajouter  à la  déclinaison  pour  faire  90°  ; 
3°  enfin  l’angle  KPe  qui  a pour  mesure  l'arc  de  l'équateur  compris 
entre  ses  côtés,  c'est-à-dire  un  quart  de  circonférence  augmenté  de 
l’arc  Au,  est  égal  à 90°  plus  l'ascension  droite  de  l'astre  e.  Les  deux 
côtés  K P,  Pc,  et  l'angle  K Pc  étant  connus  dans  le  triangle  K Pc, 
ce  triangle  est  complètement  déterminé  ; et  l'on  peut  en  conclure 
les  valeurs  du  côté  Kc  et  des  deux  angles  K,  c,  soit  par  une  con- 
struction géométrique  effectuée  sur  un  globe,  soit  plutôt  par  un  cal- 
cul t rigonométrique.  La  connaissance  du  côté  Ke  entraînera  immé- 
diatement celle  de  la  latitude  de  l’astre  e ; car  cette  latitude  tb  est 
évidemment  le  complément  de  l'arc  Kc.  D'un  autre  côté,  l'angle 
PKc  a pour  mesure  l'arc  d'écliptique  B b compris  entre  ses  côtés  ; 
et  comme  l’arc  AB  est  un  quart  de  circonférence,  il  s’ensuit  que 
la  longitude  A6  est  le  complément  de  l’angle  PKe. 

On  voit  par  là  que  la  connaissance  de  l'ascension  droite  et  de  la 
déclinaison  d'un  astre  entraîne  nécessairement  la  connaissance  de 
sa  longitude  et  de  sa  latitude  ; et  inversement,  lorsqu’on  connaît  la 
longitude  et  la  latitude,  on  peut  en  déduire  l’ascension  droite  et  la 
déclinaison,  en  se  servant  toujours  du  même  triangle  sphérique  K Pc. 

§ 143.  Mouvement  du  soleil  dans  l'espace.  — Dans  tout 
ce  que  nous  avons  dit  précédemment,  relativement  au  mouvement 
du  soleil,  nous  ne  nous  sommes  pas  préoccupé  de  la  distance  plus 
ou  moins  grande  qui  peut  exister  entre  cet  astre  et  nous  à diverses 
époques.  Nous  avons  même  raisonné  comme  si  le  soleil  était  à 
chaque  instant  ramefié  à une  même  distance  de  nous,  dans  la  di- 
rection suivant  laquelle  nous  l'apercevons  ; en  sorte  que  les  diverses 
positions  par  lesquelles  il  passe  successivement  se  trouvent  par  là 
toutes  situées  sur  la  surface  de  cette  sphère  idéale  que  nous  nom- 
mons la  sphère  céleste.  Aussi  ne  devons-nous  pas  attribuer  aux 
résultats  que  nous  avons  obtenus  toute  la  signification  qu'ils  au- 
raient, si  cette  hypothèse  que  le  soleil  est  toujours  également  éloi- 
gné de  nous  était  conforme  à la  réalité.  De  ce  que  nous  avons  dit 
que  le  centre  du  soleil  décrit  le  grand  cercle  de  l’écliptique  sur  la 
sphère  céleste,  il  ne  faut  pas  en  conclure  que  le  soleil  se  meut  réelle- 
ment, dans  l’espace,  suivant  une  circonférence  de  cercle  ayant  son 
centre  au  lieu  où  nous  sommes  placés.  On  doit  conclure  de  là  seu- 
lement que  les  lignes  droites  qui  joignent  notre  lieu  d’observation 
aux  positions  successives  du  centre  du  soleil  percent  la  sphère  idéale 
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nommée  la  sphère  céleste  aux  divers  points  d'une  circonférence  de 
grand  cercle  ; ou,  en  d’autres  termes,  que  ces  lignes  droites  sont 
toutes  situées  dans  un  même  plan  mené  par  le  lieu  d’observation,  ou 
bien  encore  que  le  centre  du  soleil  décrit  dans  l’espace  une  ligne 
courbe  qui  est  située  tout  entière  dans  ce  plan.  Mais  rien,  dans  ce 
que  nous  avons  dit  jusqu’à  présent,  n'a  pu  nous  donner  la  moindre 
idée  sur  la  forme  qu'affecte  celte  courbe  que  suit  le  soleil  dans  le  plan 
de  l'écliptique. Nous  allons  voir  maintenant  par  quels  moyens  on  est 
parvenu  à compléter,  sous  ce  rapport,  la  connaissance  du  mouve- 
ment du  soleil. 

§ 144.  Les  variations  de  la  distance  du  soleil  à la  terre  sont 
rendues  sensibles  par  les  changements  de  grandeur  de  son  diamètre 
apparent  (§19).  Mais  les  anciens,  qui  n’avaient  pas  de  moyen  précis 
pour  mesurer  ce  diamètre  apparent,  et  par  conséquent  pour  juger 
la  quantité  dont  il  augmente  et  diminue  successivement,  ont  dû 
recourir  à d’autres  procédés  pour  déterminer  la  route  que  le  soleil 
parcourt  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre.  Voici 
quellos  étaient  leurs  idées  à ce  sujet. 

Si  l’on  marque,  sur  un  globe  céleste,  les  diverses  positions  occu- 
pées par  le  soleil  parmi  les  constellations,  lors  de  ses  passages  au 
méridien,  observés  en  un  même  lieu,  tous  les  jours  d’une  année, 
on  reconnaît,  comme  nous  l’avons  dit,  que  toutes  les  positions  se 
trouvent  sur  une  circonférence  de  grand  cercle  que  nous  avons 
nommée  l’écliptique.  Mais  on  peut  aussi,  en  comparant  ces  positions 
successives  du  soleil,  trouver  la  grandeur  do  l’arc  d’écliptique  qu’il 
a décrit  entre  deux  midis  consécutifs,  à diverses  époques  de  l’an- 
née. Or,  on  reconnaît  ainsi  que  la  quantité  dont  le  soleil  marche 
sur  lecliptique  en  un  jour  n’est  pas  toujours  la  même.  On  s’en  fera 
une  idée  par  le  tableau  suivant,  qui  donne  la  grandeur  de  l’arc  dé- 
crit par  le  soleil  en  24  heures,  à des  époques  réparties  de  30  en  30 
jours,  pendant  toute  une  année. 


ÉPOQUES. 

. ARC 
lérrit  » oi  joor. 

ÉPOQUES. 

ARC 

dferil  ra  »»  jour 

31  décembre. 

30  janvier. 
1"  mars. 

31  mars. 

30  avril. 

30  mai. 

29  juin. 

i*  r îo", i 

1“  0'  53", 8 
1*  0'  9",l 
59'  9",fi 
58'  11", 5 
57'  29", 0 
57'  11", 8 

29  juillet. 

28  août. 

27  septembre. 
27  octobre. 

20  novembre. 
31  décembre. 

57'  23", 3 
58'  0",7 
58'  50", 9 
59'  57", 4 
1*  0'  40", 0 
1”  1'  10", 1 
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On  voit  que  la  quantité  dont  le  soleil  s'avance  en  un  jour  sur  l'é- 
cliptique diminue  d abord  de  plus  en  plus,  pendant  les  six  premiers 
mois  de  Tannée,  puis  augmente  pendant  les  six  derniers  mois,  pour 
reprendre,  à la  fin  de  Tannée,  la  valeur  qu  elle  avait  au  commence- 
ment. Ce  déplacement  diurne  du  soleil  sur  l écliptique  atteint  sa  plus 
grande  valeur  vers  le  4 "janvier;  il  est  alors  égal  à 1°  I'  4 0",  I . Vers 
le  4"  juillet,  il  atteint  sa  plus  petite  valeur  qui  est  de  57'  4 4 ",5. 

Ainsi,  le  soleil  n'est  pas  toujours  animé  de  la  même  vitesse  dans 
son  mouvement  sur  ( écliptique  ; ce  mouvement  n'est  pas  uniforme. 
Hipparque,  qui  regardait  le  mouvement  circulaire  et  uniforme 
comme  devant  être  le  mouvement  réel  des  astres,  en  raison  de  sa 
simplicité , attribua  les  changements  de  vitesse  que  Ton  observe 
dans  le  mouvement  du  soleil,  à ce  que  la  terre  n'est  pas  placée  au 
centre  du  cercle  parcouru  uniformément  par  cet  astre  dans  l'espace 
d une  année.  Il  est  aisé  de  voir,  en  effet,  que  si  le  soleil  se  meut  avec 
une  vitesse  constante  le  long  du  cercle  EE,  fig.  1 99,  et  si  fa  terre  T 

est  placée  dans  le  plan  de  ce  cer- 
cle, à une  certaine  distance  de 
son  centre  O,  le  mouvement  du 
soleil,  vu  de  la  terre,  ne  doit  pas 
paraître  uniforme.  Les  arcs  égaux 
décrits  dans  le  même  temps  par 
le  soleil , lorsqu'il  est  en  M et  en 
N,  par  exemple,  doivent  avoir 
des  grandeurs  apparentes  diffé- 
rentes, puisqu'ils  sont  h dos  dis- 
tances inégales  TM , TN  de  la 
terre  ;§  1 9)  ; la  vitesse  apparente 
du  soleil,  lorsqu'il  est  en  N,  doit 
être  plus  petite  que  lorsqu'il  est 
en  M.  D'ailleurs  celle  vitesse  apparente  du  soleil  doit  diminuer  con- 
stamment pendant  que  le  soleil  va  de  M en  N,  pour  augmenter  en- 
suite pendant  qu’il  achève  de  parcourir  son  orbite. 

Celle  idced'Hipparque,  que  le  soleil  sc  meut  sur  un  cercle  excen- 
trique à la  terre,  ou,  suivant  l oxpression  consacrée,  sur  un  excen- 
trique, a été  longtemps  adoptée  comme  étant  l’expression  de  la  réa- 
lité. Le  point  M,  où  le  soleil  sc  trouve  à sa  plus  petite  distance  de 
la  terre,  a reçu  le  nom  de  périgée  (de  ncfi,  yr,,  près  de  la  terre)  ; et 
le  point  N,  où  il  en  est  le  plus  éloigné,  celui  d 'apogée  (de  àn'o,  yr„ 
loin  de  la  terre). 

Le  rapport  de  l’excentricité  ÜT  au  rayon  OM  du  cercle  peut  être 
facilement  déterminé  par  la  comparaison  du  plus  grand  et  du  plus 
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pelil  angle  décrit  par  le  soleil  en  un  jour,  autour  de  la  terre.  Ces 
deux  angles,  qui  sont  l'un  de  1°  1'  10", 1 ou  3670",!,  l’autre  de 
57'  1 1", 5 ou  3431", 5,  doivent  être  entre  eux  dans  le  rapport  in- 
verse des  distances  correspondantes  du  soleil  à la  terre,  c'est-à-dire 
qu’on  doit  avoir  la  proportion 

TM  _ 3131,5 

TN  — 3G70TT  ' 

On  en  déduit,  sans  difficulté,  que  le  rapport  de  OT  à TM  est  égal 
à 0,0336,  ou  à très  peu  près On  voit,  d'un  autre  côté,  que  c’est 
vers  le  l,r  janvier  que  le  soleil  passe  à son  périgée,  puisque  c'est  à 
cette  époque  que  la  vitesse  angulaire  de  cet  astre  vu  de  la  terre  est 
la  plus  grande. 

§ 1 45.  Hipparquc  expliqua  encore  d'une  autre  manière  les  varia- 
tions que  présente  la  vitesse 
angulaire  du  soleil  aux  di- 
verses époques  d'une  année. 

Il  supposa  que  le  soleil  S , 
fig.  200  , décrit  uniformé- 
ment un  cercle,  dont  le 
centreC  parcourt  lui-méme, 
d’un  mouvement  uniforme, 
un  autre  cercle  ayant  la 
terre  T pour  centre.  Le 
cercle  de  rayon  CS,  sur  le- 
quel se  meut  le  soleil,  est 
désigné  sous  le  nom  dVpi- 
cycle  ; le  cercle  de  rayon  TC,  suivant  lequel  se  déplace  le  centre  do 
l’épicycle,  se  nomme  le  déférent. 

Admettons  que  l'épicycle  se  meuve  autour  du  point  T,  comme  si 
c'était  un  cercle  matériel  fixé  à l'extrémité  d'une  tige  rigide,  dirigée 
suivant  CT,  et  pouvant  tourner  autour  de  ce  point  T.  Il  est  clair 
que,  si  le  soleil  no  se  mouvait  pas  sur  l'épicycle  en  même  temps 
que  celui-ci  se  déplace,  cet  astre,  d'abord  en  S,  se  trouverait  suc- 
cessivement dans  les  positions  a',  a",  a1"  . c'est-à-dire  qu'il  dé- 
crirait uniformément,  autour  do  la  terre,  un  cercle  de  rayon  TS. 
Mais  si  I on  suppose  que  le  soleil  marche  uniformément  sur  I epi- 
cvele,  de  manière  à faire  un  tour  entier  sur  ce  cercle,  pendant  que 
son  centre  C parcourt  la  circonférence  du  déférent,  l'astre  se  trou- 
vera successivement  dans  les  positions  S,  S',  S",  S'";  et  I on  com- 
prend que  ce  mouvement,  vu  de  la  terre,  peut  présenter  des  ap- 
parences qui  concordent  avec  celles  que  l'on  observe  réellement 
dans  le  mouvement  du  soleil. 

23 
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Il  est  aisé  de  voir  que  cette  nouvelle  manière  de  considérer  le 
mouvement  du  soleil  revient  exactement  à la  précédente.  D'abord, 
l’angle  u'C'  S',  décrit  parle  soleil  sur  lépicvcle,  étant  toujours  égal 
à l’angle  CTC',  décrit  par  le  centre  de  l épicvcle,  autour  de  la  terre, 
le  rayon  S'C'  do  l épicvcle  qui  aboutit  au  soleil,  reste  toujours  pa- 
rallèle à sa  direction  primitive  SC.  D’après  cela,  on  comprend  que, 
si  l’on  mène  par  le  point  T une  ligne  TO  égale  et  parallèle  à CS,  et 
que  I on  décrive  une  circonférence  de  cercle  du  point  O comme 
centre,  et  avec  OS  pour  rayon,  cette  circonférence  passera  par 
toutes  les  positions  S,  S',  S",  S'",  que  prend  successivement  le  so- 
leil ; celte  circonférence,  décrite  du  point  O comme  centre,  n’est 
autre  chose  que  la  position  que  prendrait  le  déférent  CC'C",  si  on 
le  faisait  glisser  parallèlement  à lui-même,  de  manière  que  son 
centre  T vienne  en  O,  ce  qui  amènerait  en  même  temps  les  points 
C,  C',  C",  en  S,  S',  S".  Le  point  S se  meut  donc  autour  du  point  O 
exactement  de  la  même  manière  que  le  point  C se  meut  autour  du 
point  T.  Ainsi,  la  nouvelle  hypothèse  dont  il  s'agit  revient  à ad- 
mettre que  le  soleil  décrit  uniformément  un  cercle  dont  le  centre 
est  en  O,  à une  certaine  distance  de  la  terre  T ; c’est-à-dire  qu’elle 
n’est  autre  chose  que  la  première  hypothèse  (§  144),  présentée 
sous  une  autre  forme. 

En  raison  de  l'identité  de  ces  deux  hypothèses  d'Hipparque,  il 
est  bien  clair  que  le  rapport  du  rayon  CS  de  l'épicycle  au  rayon 
CT  du  déférent  doit  être  égal  au  rapport  que  nous  avons  trouvé 
entre  l’excentricité  OT  et  le  rayon  de  l’excentrique  ; c’est-à-dire 
que  le  rayon  CS  de  l’épicycle  doit  être,  à très  peu  près,  trente  fois 
plus  petit  que  le  rayon  CT  du  déférent.  D’ailleurs,  le  soleil  et  le 
centre  C do  l'épicycle  doivent  employer  une  année  à parcourir  la 
totalité  des  orbites  circulaires  sur  lesquelles  ils  se  meuvent  respec- 
tivement. 

Nous  n’aurions  pas  parlé  de  cette  seconde  hypothèse  d’Hippar- 
que,  qui  ne  nous  apprend  rien  de  plus  que  la  première , relativement 
au  mouvement  du  soleil,  si  nous  ne  devions  pas  la  retrouver  plus 
loin,  avec  des  caractères  un  peu  moins  simples,  il  est  vrai,  lorsque 
nous  nous  occuperons  des  mouvements  de  la  lune  et  des  planètes. 

§ 146.  L’hypothèse  toute  gratuite  de  l’uniformité  du  mouvement 
du  soleil  dans  l’espace  a été  reconnue  inadmissible,  aussitôt  qu’on  a 
pu  reconnaître,  par  les  observations  mêmes,  de  quelle  manière  va- 
rie la  distance  du  soleil  à la  terre,  aux  diverses  époques  d’une  an- 
née. Le  genre  d’observation  lo  plus  simple  dont  on  puisse  se  servir 
pour  cola  consiste  dans  la  mesure  du  diamètre  apparent  du  soleil  ; 
ce  diamètre  apparent  variant  en  raison  inverse  de  la  distance  de 
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l’astre  à la  terre,  la  comparaison  des  valeurs  par  lesquelles  il  passe 
successivement  fait  voir  comment  cette  distance  varie. 

On  reconnaît  bien  d'abord,  il  est  vrai,  que  le  diamètre  apparent 
du  soleil  diminue  constamment  du  1"  janvier  au  1"  juillet,  pour 
augmenter  ensuite  constamment  jusqu’au  1 " janvier  de  l’année  sui- 
vante ; en  sorte  que,  conformément  à ce  qui  résulte  de  l’hypothèse 
d’Hipparque,  le  soleil  s'éloigne  bien  réellement  de  la  terre,  pendant 
la  première  période  de  temps,  pour  s'en  rapprocher  ensuite  dans  la 
seconde  période.  Mais,  quand  on  vient  à déterminer,  à l’aide  du 
diamètre  apparent,  le  rapport  qui  existe  entre  la  plus  grande  et  la 
plus  petite  distance  du  soleil  à la  terre,  on  trouve  que  ce  rapport 
est  très  différent  de  celui  auquel  l’hypothèse  d'Hipparque  nous  a 
conduits.  Au  1tr  janvier,  le  soleil  étant  en  S,  (>g.  201 , son  diamè- 
tre apparent  est  égal  à 

32' 35", 6 ou  1 955", 6 ; au  # 

1er  juillet,  l’astre  étant  en  l *”  t o 

S',  c’est-à-dire  en  un  point  Fl»-  20 1 ■ 
de  son  orbite  diamétralement  opposé  au  point  S,  son  diamètre  ap- 
parent est  égal  à 31 ' 3 1 ",0  ou  1 891".  On  a donc  la  proportion  sui- 
vante, entre  les  distances  TS  et  TS'  de  la  terre  au  soleil,  à ces  deux 
époques  : 

TS  _ 1891,0 

TS*  ~ 1955,6  ’ 

Si  l’on  prend  le  point  O,  milieu  de  la  ligne  SS',  et  qu’on  désigne 
encore,  par  analogie,  la  distance  OT  sous  le  nom  d’excentricité,  on 
déterminera  facilement,  à l’aide  de  cette  proportion,  le  rapport  de 
l’excentricité  OT  à la  distance  OS,  c’est-à-dire  à la  moyenne  des 
distances  TS , TS'.  On  trouve  ainsi  que  ce  rapport  de  OT  à OS 
est  égal  à 0,0168,  ou  à très  peu  près  C’est  exactement  la  moi- 
tié du  nombre,  0,0336,  ou  3*5,  que  l’on  avait  obtenu  par  l’hypo- 
thèse d’Hipparque,  c’est-à-dire  en  admettant  que  le  soleil  parcourt 
en  un  jour  le  même  chemin  sur  son  orbite,  à toute  époque  de  l’année. 

Dans  l’hypothèse  d'Hipparque,  la  terre  se  trouve  à une  distance 
du  point  O,  milieu  des  positions  S,  S’  du  soleil  au  1er  janvier  et  au 
1 er  juillet,  égale  à la  trentième  partie  de  la  distance  OS.  En  réalité, 
cette  distance  de  la  terre  au  point  O n’est  que  la  soixantième  partie 
do  OS.  L’hypothèse  d’Hipparque  attribue  donc,  à la  distance  du 
soleil  à la  terre,  une  valeur  trop  petite  pour  le  1er  janvier,  et  une 
valeur  trop  grande  pour  le  1"  juillet.  Le  soleil  étant  réellement 
plus  loin  de  nous,  le  1er  janvier,  qu'Hipparque  ne  le  supposait, 
doit  parcourir  en  un  jour  un  chemin  plus  grand  qu'il  ne  le  croyait, 
pour  que  l’angle  décrit  autour  de  la  terre  ait  toujours  la  valeur  que 
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les  observations  indiquent  ; au  1er  juillet,  au  contraire,  le  soleil 
étant  plus  près  de  nous  que  ne  le  croyait  Hipparque,  le  chemin 
qu'il  parcourt  sur  son  orbite  doit  être  plus  petit  que  celui  qu'il  de- 
vait parcourir  dans  les  idées  de  cet  astronome  : le  soleil  a donc  né- 
cessairement, sur  son  orbite,  une  vitesse  plus  grande  au  l"  janvier 
qu'au  1er  juillet. 

On  peut  encore  raisonner  ainsi  pour  se  convaincre  de  l’inexacti- 
tude des  idées  d'Hipparque.  Le  rapport  des  distances  TS,  TS'  du 
soleil  à la  terre,  au  I'rjanvier  et  au  t *r  juillet,  est  égal  au  rapport 
qui  existe  entre  la  plus  petite  valeur  du  diamètre  apparent  du  so- 
leil (4  89 1 ",0)  et  sa  plus  grande  valeur  (1955", 6).  Si  le  soleil  par- 
courait le  même  chemin  sur  son  orbite,  en  un  jour,  à ces  deux  épo- 
ques, les  angles  sous  lesquels  ces  chemins  égaux  seraient  vus  de  la 
terre,  devraient  être  dans  le  rapport  inverse  des  distances  TS,  TS'; 
c’est-à-dire  que  le  rapport  de  ces  angles  devrait  être  celui  des 
nombres  1 955,6  et  4 891 ,0.  Mais,  au  4 '* Janvier,  l’angle  décrit  par 
le  soleil  en  un  jour  est  de  3670",  I ; donc  l’angle  qu’il  décrit  autour 
do  la  terre,  en  un  jour,  au  4*r  juillet,  devrait  avoir  la  valeur  four- 
nie par  la  proportion  suivante  : 

1891,0  x 

1955,6  ~ 3670",1  * 

Or,  on  tire  de  là,  pourx,  une  valeur  de  3548", 9,  qui  est  très  no- 
tablement plus  grande  que  l’angle  de  3 43 4 ", 5 décrit  réellement 
par  le  soleil,  en  un  jour,  au  4"  juillet  : donc  la  vitesse  du  soleil, 
sur  son  orbite,  est  plus  petite  au  1er  juillet  qu’au  janvier. 

§ 4 47.  Ce  n’est  qu’au  commencement  du  xvue  siècle  que  les  idées 
d'Hipparque  furent  abandonnées,  par  suite  des  découvertes  de  Ke- 
pler. Cet  illustre  astronome,  en  se  basant  sur  un  grand  nombre 
d'observations  de  Tycho-Brahé,  son  maître,  reconnut  que  l’hypo- 
thèse du  mouvement  uniforme  du  soleil  sur  un  excentrique  n’était 
pas  admissible.  Maisce  n’est  pas  par  les  moyens  simples  que  nous 
venons  d’indiquer,  qu'il  arriva  à cet  important  résultat.  L'inven- 
tion des  lunettes  datant  de  la  même  époque,  les  astronomes  n’é- 
taient pas  encore  en  possession  des  moyens  que  l’on  a imaginés 
depuis,  pour  mesurer  le  diamètre  apparent  du  soleil  (§§  4 21  et  122). 
C’est  par  des  considérations  fondées  sur  la  comparaison  du  mou- 
vement du  soleil  et  de  celui  de  la  planète  Man,  qu’il  démontra, 
d'une  manière  irrécusable,  que  le  soleil  parcourt  son  orbite  avec 
une  vitesse  variable. 

Képler  ne  s’en  tint  pas  là.  11  découvrit  la  forme  réelle  de  la 
courbe  que  décrit  le  soleil  dans  son  mouvement  annuel  autour  do 
la  terre,  ainsi  que  la  loi  suivant  laquelle  il  décrit  cette  courbe.  Il 
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ne  peut  pas  entrer  dans  notre  plan  de  faire  connaître  les  moyens 
employés  par  Képier,  pour  arriver  aux  lois  du  mouvement  du  so- 
leil, ainsi  qu'à  celles  du  mouvement  des  planètes,  dont  nous  aurons 
à parler  plus  tard.  Nous  nous  contenterons  donc  d énoncer  ces 
lois,  dont  l'exactitude  a été  confirmée , depuis,  de  la  manière  la 
plus  complète. 

Relativement  à la  question  qui  nous  occupe  spécialement  en  ce 
moment,  Képier  reconnut  que  : 1°  le  soleil  décrit  une  ellipse  dont 
la  terre  occupe  un  des  foyers  (§  101)  ; 2°  faire  de  la  portion  d’el- 
lipse parcourue,  pendant  un  temps  quelconque,  par  la  ligne  droite 
qui  joint  le  soleil  à la  terre,  est  proportionnelle  à ce  temps. 

Soient  M et  N,  fig.  202,  les  deux  extrémités  du  grand  axe  de 


l'ellipse  que  décrit  le  soleil,  et  T le  foyer  de  cette  ellipse  où  se 
trouve  la  terre.  C’est  en  M que  le  soleil  est  le  plus  près  de  la  terre, 
et  en  N qu’il  en  est  le  plus  loin.  Le  premier  de  ces  deux  points  est 

23. 
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le  périgée,  et  l'autre  1 apogée.  La  seconde  des  deux  lois  qui  vien- 
nent d’èlre  énoncées,  généralement  connue  sous  le  nom  de  loi  des 
aires , fait  voir  de  quelle  manière  la  vitesse  du  soleil  varie  avec  la 
position  qu’il  occupe  sur  son  orbite  elliptique.  Si  nous  prenons,  par 
exemple,  les  arcs  MM',  NN',  fig.  202,  quo  l'astre  décrit  dans  des 
temps  égaux , le  premier  à partir  du  périgée  M , et  le  second  à 
partir  do  l’apogée  N,  les  aires  des  secteurs  elliptiques  MTM',  NTN' 
doivent  être  égales;  il  en  résulte  évidemment  que  MM' est  plus 
grand  que  NN';  c’est-à-dire  que  la  vitesse  du  soleil  est  plus  grande 
lorsqu’il  est  à son  périgée  que  lorsqu’il  est  à son  apogée.  On  re- 
connaît sans  peine,  par  des  considérations  analogues,  que  la  vitesse 
du  soleil  diminue  constamment,  pendant  qu’il  va  du  périgée  à 
l’apogée;  et  quelle  augmente,  au  contraire,  sans  cesse,  pendant 
qu’il  va  de  l’apogée  au  périgée. 

La  forme  d’une  ellipse  dépend  du  rapport  qui  existe  entre  la 
distance  du  centre  à l’un  des  foyers  et  le  demi-grand  axe  ; l’ellipse 
est  plus  ou  moins  aplatie,  plus  ou  moins  différente  du  cercle  décrit 
sur  son  grand  axe  comme  diamètre,  suivant  que  ce  rapport  a une 
valeur  plus  ou  moins  grande.  La  considération  du  plus  grand  et  du 
plus  petit  diamètre  apparent  du  soleil  nous  a fait  reconnaître  (§  1 46! 
que  ce  rapport  de  l’excentricité  OT,  fig.  202,  au  demi-grand  axeOM, 
rapport  que  l’on  nomme  simplement  l’excentricité  de  l’ellipse,  est 
égal  à 0,0168,  ou  à peu  près  fa.  11  en  résulte  que  l’ellipse  solaire 
est  extrêmement  peu  aplatie.  Si  la  fig.  202  avait  été  faite  dans  des 
proportions  convenables,  il  serait  impossible  de  distinguer  l’ellipse 
d’un  cercle.  On  s'en  rendra  compte  sans  peine,  en  observant  que, 
si  l’on  voulait  tracer  cette  ellipse  solaire  en  donnant  un  mètre  do 
longueur  au  demi-grand  axe  OM  , le  demi-petit  axe  OR  devrait 
avoir  une  longueur  de  0m, 99986;  c'est-à-dire  que  la  différence 
entre  le  demi-grand  axe  OM  et  le  demi-petit  axe  OR  serait  seule- 
ment de  0n,,0001 4 , ou  environ  f de  millimètre.  Il  faudrait  que  le 
trait  avec  lequel  on  figurerait  l’ellipse  fût  bien  fin , pour  que  sa 
largeur  fût  moindre  que  cette  différence. 

Le  grand  cercle  de  l'écliptique  n’est  autre  chose  que  l’intersec- 
tion du  plan  de  l’orbite  du  soleil  avec  la  sphère  céleste , dont  le 
centre  est  occupé  par  la  terre  (§  143).  Les  deux  équinoxes  A,  C, 
fig.  202,  et  les  deux  solstices  B,  D,  sont  les  extrémités  de  deux 
diamètres  de  ce  cercle,  qui  sont  perpendiculaires  l’un  sur  l'autre. 
Il  est  aisé  de  s'assurer  que  le  grand  axe  MN  de  l'ellipse  est  dirigé, 
par  rapport  aux  lignes  AC,  BD,  comme  l'indique  la  figure.  On  voit 
en  effet  que  le  soleil , en  parcourant  son  orbite  dans  le  sens  de  la 
flèche , arrive  à son  périmée  M quelque  temps  après  s’être  trouvé 
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dans  la  direction  du  solstice  d’hiver  D , conformément  au  résultat 
des  observations,  qui  indiquent  que  lo  diamètre  apparent  du  soleil 
a sa  plus  grande  valeur  vers  le  1"  janvier.  La  longitude  du  pé- 
rigée M,  qui  est  égale  à l'arc  ABCDM  (§  1 41),  a pour  valeur  en- 
viron 280°. 

Les  saisons,  dans  lesquelles  l’année  entière  se  divise,  sont  los 
intervalles  de  temps  employés  par  le  soleil  à parcourir  les  divers 
arcs  ab,  bc,  cd,  du  de  son  orbite.  D’après  la  position  qu'occupent 
la  ligne  des  équinoxes  AC,  et  la  ligne  des  solstices  BD,  dans  le 
plan  de  l’ellipse,  les  quatre  portions  nT6,  6Tc,  cTtf,  dTo  de  la 
surface  de  l’ellipse  ne  sont  pas  égales  entre  elles;  donc  aussi  les 
durées  des  saisons  doivent  être  inégales,  puisque,  suivant  la  loi  des 
aires,  ces  durées  sont  proportionnelles  aux  aires  de  ces  quatre  por- 
tions de  l'ellipse.  Les  observations  donnent,  en  effet,  les  nombres 
suivants  pour  les  durées  des  saisons  : 

Printemps.  ...  92j  20'1  59". 

Hiver 89  0 2. 

Été 93  14  13. 

Automne 89  18  35. 

En  ajoutant  les  durées  du  printemps  et  de  l’été,  on  trouvo 
4 86'  1 1 h 1 2m;  en  opérant  de  môme  sur  les  durées  de  l’automne  et 
de  l’hiver,  on  trouve  178'  18'‘37"  : le  soleil  reste  donc,  chaque 
année,  près  de  8 jours  de  plus  dans  l'hémisphère  boréal  que  dans 
l’hémisphère  austral.  C’est  à l’excentricité  de  l'orbite  du  soleil, 
combinée  avec  la  loi  des  aires,  qu'est  due  cette  inégalité  des  durées 
des  saisons  ; c’est  encore  à la  même  cause  que  tiennent  les  diffé- 
rences que  nous  avons  signalées  (§  133)  entre  les  deux  zones  gla- 
ciales de  la  terre. 

§ 1 48.  Parallaxe  du  soleil;  sa  distance  d la  terre.  — La 

considération  des  valeurs  que  prend  successivement  le  diamètre 
apparent  du  soleil  peut  bien  faire  connaître  la  loi  suivant  laquelle 
varie  la  distance  de  cet  astre  à la  terre  ; mais  elle  ne  peut  nous  four- 
nir aucune  idée  de  la  grandeur  absolue  de  cette  distance.  De  môme 
les  moyens  employés  par  Kepler  pour  arriver  aux  lois  du  mouve- 
ment du  soleil  ne  pouvaient  également  lui  donner  que  les  rapports 
entre  les  distances  successives  du  soleil  à la  terre.  Aussi,  n’avons- 
nous  indiqué,  dans  ce  qui  précède,  que  la  forme  de  l’orbite  du  so- 
leil, sans  en  faire  connaître  les  dimensions.  Nous  savons  seulement 
que  cette  orbite  est  une  ellipse,  dont  l’excentricité  est  0,0168;  mais 
nous  ne  savons  pas  quelle  est  la  longueur  de  son  demi-grand  axe, 
c’est-à-dire  de  ce  qu’on  nomme  la  distance  moyenne  du  soleil  à la 
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(erre.  Il  nous  reste  donc  à compléter,  sous  ce  point  de  vue,  les 
notions  que  nous  avons  déjà  acquises  sur  le  mouvement  du  soleil. 

La  détermination  de  la  distance  d’un  astre  à la  terre  s’effectue 
au  moyen  d’une  triangulation  entièrement  analogue  à celle  que  l’on 
emploie  sur  la  terre,  pour  trouver  la  distance  d'un  lieu  à un  autre 
lieu  dont  on  ne  peut  approcher.  L’opération  ne  présente  de  diffi- 
culté qu’en  raison  de  la  grandeur  de  la  distance  qu’il  s’agit  de  trou- 
ver, ce  qui  fait  que  les  erreurs  d'observation  ont  une  très  grande 
influence  sur  le  résultat.  Voici  quel  en  est  le  principe  : 

Lorsqu’on  est  on  un  point  A de  la  terre,  fig.  203,  et  qu’on  observe 

un  astre  E , on  ne  le  voit  pas  tout  à 
e fait  dans  la  même  direction  que  si 
l'on  était  au  centre  O de  la  terre. 
La  direction  Ae,  parallèle  à celle 
OE,  suivant  laquelle  on  verrait 
l’astre  du  centre  de  la  terre,  est  plus 
e rapprochée  du  zénith  Z que  la  di- 
rection AE , suivant  laquelle  on 
voit  réellement  l'astre  du  point  A. 
L’angle  eAE,  ou  son  égal  AEO,  est 
ce  qu'on  nomme  la  parallaxe  de 
l'astre  E.  Si  l’on  regarde  la  terre 
comme  sphérique , c’est-à-dire , si  l’on  admet  que  la  verticale  AZ 
est  le  prolongement  du  rayon  OA  de  la  terre,  les  deux  direc- 
tions Ae,  AE  se  trouvent  dans  un  même  plan  vertical  correspon- 
dant au  point  A.  On  voit  donc  que  la  parallaxe  n’est  autre  chose 
que  la  quantité  dont  la  distance  zénithale  de  l’astre  augmente, 
quand  on  passe  du  centre  O de  la  terre  au  point  A de  sa  surface. 
Si  l'astre  était  en  E',  dans  le  plan  de  l’horizon  du  point  A , l’an- 
gle AE'O  aurait  une  valeur  particulière,  que  l’on  désigne  sous  le 
nom  de  parallaxe  horizontale;  par  opposition,  l’angle  AEO  se 
nomme  parallaxe  de  hauteur. 

II  est  bien  évident  qu’il  suffit  de  connaître  la  parallaxe  horizontale 
d’un  astre,  pour  qu’on  puisse  en  conclure  tout  de  suite  le  rapport  qui 
existe  entre  la  distance  de  l'astre  à la  terre  et  le  rayon  même  de  la 
terre.  En  effet,  le  triangle  OAE'  étant  rectangle  en  A,  si  l’on  connaît 
l'angle  en  E',  on  en  déduira  immédiatement  le  troisième  angle  en  O; 
et,  les  trois  angles  étant  connus,  on  trouvera  sans  peine  le  rapport 
des  côtés  OE'  et  OA . Ainsi,  la  recherche  de  la  distance  d’un  astre 
à la  terre  se  réduit  à celle  de  sa  parallaxe  horizontale,  à laquelle  on 
appliquesouvent,  pour  abréger,  lasimpledénomination  de  parallaxe. 

La  mesure  de  la  parallaxe  d’un  astre  s’effectue  plus  ou  moins 
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difficilement , suivant  que  l’astre  est  plus  ou  moins  éloigné  de  la 
terre.  On  comprend  , en  effet , que  plus  l’astre  que  l’on  considère 
est  loin  de  la  terre,  plus  sa  parallaxe  est  petite,  et  plus,  par  consé- 
quent, la  détermination  de  cette  parallaxe  doit  comporter  de  pré- 
cision , pour  que  l’erreur  commise  ne  soit  pas  une  fraction  notable 
du  résultat  môme  que  l'on  cherche.  Lorsque  nous  nous  occuperons 
do  la  lune , nous  ferons  connaître  un  moyen  simple  de  trouver  sa 
parallaxe,  par  des  observations  faites  en  deux  lieux  différents,  et  à 
uno  époque  quelconque.  Mais  ce  moyen  n'est  pas  praticable  pour 
le  soleil.  La  parallaxe  du  soleil  ne  peut  se  déterminer  avec  une  cer- 
taine exactitude,  qu'au  moyen  d'observations  faites  au  moment  des 
passages  de  la  planète  Vénus  sur  le  disque  du  soleil , phénomènes 
qui  no  se  produisent  qu’à  de  longs  intervalles  de  temps.  Les  der- 
nières observations  de  ce  genre,  sur  lesquelles  nous  donnerons  plus 
loin  quelques  développements , pour  faire  comprendre  comment 
elles  peuvent  fournir  la  valeur  de  la  parallaxe  du  soleil , ont  été 
faites  en  1769  ; ce  n’est  qu’en  1874  qu’on  pourra  en  faire  de  nou- 
velles , et  corriger,  s’il  y a lieu,  les  résultats  obtenus  en  1769. 

Pythagore  supposait  que  le  soleil  est  à 1 6 ou  1 8 mille  lieues  de 
la  terre.  Aristarque  de  Samos,  en  se  fondant  sur  une  considération 
que  nous  ferons  connaître  plus  tard , attribuait  à la  parallaxe  du 
soleil  une  valeur  de  3';  cette  parallaxe  place  le  soleil  à une  distance 
de  la  terre  égale  à 1 1 46  fois  le  rayon  de  la  terre.  Hipparque,  Pto- 
lémée,  Tycho-Brahémôme,  n’ont  rien  changé  à la  parallaxe  adoptée 
par  Aristarque.  Képler  penchait  à la  réduire  à 1'.  Halley  la  suppo- 
sait seulement  de  25".  Mais  il  n’y  avait,  jusque-là,  que  des  éva- 
luations plus  ou  moins  grossières.  Vers  le  milieu  du  xviii'  siècle, 
Lacaille  approcha  déjà  beaucoup  de  la  vérité  en  fixant  la  parallaxe 
du  soleil  à 1 0",  d’après  la  valeur  qu’il  avait  trouvée  pour  celle  de 
la  planète  Mars.  Enfin , d’après  les  observations  du  passage  de 
Vénus  sur  le  disque  du  soleil,  en  1 769 , on  trouva  que  la  parallaxo 
du  soleil  est  égale  à 8", 6,  valeur  qui  peut  être  regardée  comme 
connue,  à un  dixième  de  seconde  près. 

La  parallaxe  du  soleil  varie,  lorsqu’il  s’éloigne  ou  se  rapproche 
de  nous.  La  valeur  de  8", 6,  que  nous  venons  de  lui  assigner,  cor- 
respond à la  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre.  On  en  conclut 
que  cette  distance  moyenne  est  égale  à 23  984  fois  le  rayon  de  la 
terre.  Pour  plus  de  simplicité,  nous  prendrons  24  000  au  lieu  de 
23  984  ; la  différence  entre  ces  deux  nombres  est  trop  faible,  par 
rapport  à chacun  d eux , et  en  raison  du  degré  d’exactitude  que 
comporte  la  détermination  de  la  distance  du  soleil , pour  que  nous 
puissions  dire  que  nous  nous  écartons  de  la  vérité,  en  faisant  cette 
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légère  modification.  En  tenant  compte  de  la  valeur  qui  a été  assi- 
gnée précédemment  à l’excentricité  de  l’orbite  du  soleil,  on  recon- 
naît que  la  distance  de  cet  astre  à la  terre  est  de  23  600  rayons 
terrestres,  lorsqu’il  est  à son  périgée  ; et  que  cette  distance  devient 
égale  à 24  400  rayons  terrestres,  lorsqu’il  est  à son  apogée.  Le 
rayon  de  la  terre  contenant  6 366  kilomètres,  on  en  conclut  que  la 
distance  moyenne  du  soleil  à la  terre  est  d'environ  38  millions  de 
lieues  de  4 kilomètres. 

§ 1 49.  Nous  venons  de  dire  que  la  direction  suivant  laquelle 
nous  apercevons  le  soleil  n’est  pas  exactement  la  mémo  que  si  nous 
étions  placés  au  centre  de  la  terre  pour  observer  cet  astre.  Nous 
lui  voyons  occuper  sur  la  sphère  céleste  une  place  un  peu  différente 
de  celle  que  nous  lui  verrions  occuper,  si  nous  étions  dans  cette 
position  centrale.  La  distance  angulaire  comprise  entre  les  deux 
points  de  la  sphère  céleste  auxquels  correspond  le  centre  du  disque 
du  soleil,  vu  du  centre  de  la  terre,  et  du  lieu  où  nous  sommes  placés, 
est  précisément  égale  à ce  que  nous  nommons  la  parallaxe  de  hau- 
teur; et  ces  deux  points  sont  situés  dans  un  même  plan  passant 
par  la  verticale  du  lieu  d’observation. 

On  comprend  dès  lors  que  le  soleil  ne  doit  pas  paraître  placé  de 
la  même  manière  sur  la  sphère  céleste,  pour  les  astronomes  qui 
l’observent  de  différents  points  de  la  surface  de  la  terre , et  à un 
même  instant;  le  mouvement  annuel  du  soleil  sur  la  sphère  ne  doit 
donc  pas  présenter  exactement  les  mêmes  caractères  pour  ces 
divers  astronomes.  D’un  autre  côté,  la  rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même  faisant  occuper  à un  même  lieu  de  sa  surface  des  positions 
différentes,  aux  diverses  heures  d’une  même  journée,  il  doit  en  ré- 
sulter des  irrégularités  pour  les  observations  faites  de  ce  lieu  seul. 
Si , par  exemple,  le  soleil  vu  du  centre  de  la  terre  paraissait  ab- 
solument immobile  par  rapport  aux  étoiles  voisines  pendant  un 
jour  entier,  il  n’en  serait  pas  de  même  pour  un  point  do  la  surface 
de  la  terre  : de  ce  point,  on  lui  verrait  prendre  successivement 
différentes  positions  autour  de  celle  qu’un  astronome , placé  au 
centre  de  la  terre,  lui  verrait  conserver  invariablement  dans  le  ciel. 

On  peut  attribuer  à cette  cause  une  grande  partie,  sinon  la  tota- 
lité, des  différences  très  faibles  dont  nous  avons  dit  un  mot  à la  fin 
du  paragraphe  128.  D'après  les  observations  faites  dans  tout  le  cours 
d’une  année,  en  un  même  lieu  de  la  terre,  le  centre  du  soleil  décrit 
à très  peu  près  le  grand  cercle  de  l’écliptique  ; mais  il  ne  reste 
pas  rigoureusement  sur  ce  grand  cercle.  D ailleurs,  la  position  que 
le  centre  du  soleil  semble  occuper  à côté  de  l'écliptique,  à une  épo- 
que quelconque,  n’est  pas  la  même  pour  les  différents  lieux  d’où  on 
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l'observe  simultanément.  Pour  faire  disparaître  ces  discordances 
entre  les  résultats  obtenus  par  les  différents  observateurs , il  est 
naturel  de  chercher  à ramener  les  observations  à ce  qu  elles  seraient 
si  elles  étaient  faites  du  centre  de  la  terre.  C’est  ce  qu'on  pratique, 
en  effet,  en  opérant  comme  nous  allons  l’indiquer  sommairement. 

Du  centre  O de  la  terre,  fig.  203,  et  du  point  A de  sa  surface,  on 
voit  le  soleil  dans  un  même  plan  vertical.  La  distance  zénithale 
seule  est  différente:  en  A,  elle  est  plus  grande  qu'en  O,  d’une  quan- 
tité égale  à la  parallaxe  de  hauteur.  Ainsi,  par  l'effet  de  la  parallaxe, 
le  soleil  est  abaissé  d’une  certaine  quantité  dans  le  plan  vertical 
qui  le  contient.  Cet  effet  est  entièrement  analogue  à celui  que  pro- 
duit la  réfraction  atmosphérique  (§  57),  mais  en  sens  contraire  ; 
aussi  les  corrections  qu’on  doit  apporter  aux  résultats  des  observa- 
tions, pour  le  faire  disparaître,  s’effectuent-elles  de  la  même  ma- 
nière que  celles  qui  se  rapportent  à la  réfraction.  Si  l’on  détermine 
chaque  jour  la  position  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  en  l’observant 
à la  lunette  méridienne  et  au  cercle  mural , comme  cela  se  pratique 
habituellement  dans  les  observatoires,  on  n’aura  qu'à  modifier  le 
résultat  fourni  par  le  cercle  mural,  d'une  quantité  égale  à la  pa- 
rallaxe de  hauteur  de  l’astre,  et  dans  le  sens  contraire  à celui  dans 
lequel  on  corrige  le  môme  résultat  en  raison  de  la  réfraction  (§  87); 
quant  à l'ascension  droite  du  soleil,  fournie  par  l’observation  do 
l'astre  à la  lunette  méridienne,  elle  n’est  nullement  altérée  par  la 
parallaxe  , de  même  qu’elle  ne  l’est  pas  par  la  réfraction. 

Cette  correction  de  l’effet  de  la  parallaxe  sur  la  position  apparente 
du  soleil  dans  le  ciel  suppose  que  l’on  connaît  la  parallaxe  de  hau- 
teur do  l’astre,  pour  le  moment  et  le  heu  où  l’observation  se  fait. 
Voici  comment  on  arrive  à connaître  cette  parallaxe  de  hauteur.  On 
sait  que  la  parallaxe  horizontale  est  égale  à 8",6,  lorsque  le  soleil 
est  à sa  moyenne  distance  do  la  terre  ; et  que  d’ailleurs  le  diamètre 
apparentdu  soleil,  pour  la  même  distance,  est  de  32' 3", 3.  La  pa- 
rallaxe horizontale  variant  évidemment  dans  le  même  rapport  que 
le  diamètre  apparent,  puisque  ces  quantités  varient  toutes  deux  en 
raison  in  verse  de  la  distance  du  soleil  à la  terre,  il  suffit  dcconnaîtrele 
diamètre  apparent  à une  époque  quelconque,  pour  en  conclure  tout 
de  suite,  à l aide  d’une  proportion,  la  valeur  de  la  parallaxe  horizon- 
tale pour  la  même  époque  De  la  connaissance  de  la  parallaxe  hori- 
zontale AE'O,  fig . 203 , on  déduit  cellefiu  rapport  des  lignes  AO,  E'O, 
rapport  qui  est  le  même  que  celui  des  lignes  AO,  EO  ; au  moyen 
de  ce  dernier  rapport , et  de  l’angle  O AF. , qui  est  le  supplément  de 
la  distance  zénithale  de  l’astre  observé  en  A,  on  calcule  l’angle 
AEO,  c’est-à-dire  la  parallaxe  de  hauteur.  Pouréviter  d’avoir  à faire 
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ces  calculs , chaque  fois  qu  on  a besoin  de  connaître  la  parallaxe  de 
hauteur  du  soleil,  on  a construit  une  table  qui  donne  la  valeur  de 
cette  quantité  pour  diverses  époques,  et  pour  diverses  distances 
zénithales,  et  qui  est  publiée  chaque  année  dans  la  Connaissance  des 
temps,  de  même  que  la  table  des  réfractions  (§  58).  Le  tableau  sui- 
vant , qui  en  est  un  extrait , fait  voir  comment  elle  est  disposée  , 
et  donne  en  même  temps  une  idée  de  la  manière  dont  varie  la  pa- 
rallaxe de  hauteur  du  soleil , suivant  les  circonstances. 


DISTANCE 

ZÉNITHALE 

apparente. 

PARALLAXE 

DE  HAUTEUR  DU  SOLEIL,  AU 

1"  JANVIER. 

1 **  AVRIL  , 
OU  1"  OCTOBRE. 

1"  JUILLET. 

0- 

O'.OO 

' 0 ',00 

o",oo 

1 5' 

2",2G 

o"  «3 

2 ',19 

30’ 

4", 37 

1",30 

4",23 

«",18 

6", 08 

5'’, 98 

fiO* 

7", 57 

7", 45 

7", 32 

15* 

8", 15 

8", 30 

8", 17 

90* 

8", 75 

8",60 

8", 40 

Supposons , par  exemple , que  l’on  ait  trouvé  que  la  distance  zé- 
nithale du  soleil , le  1"  janvier,  à une  certaine  heure  de  la  journée, 
est  de  75  degrés  ; on  en  conclura  qu'au  même  instant,  cette  dis- 
tance zénithale , mesurée  au  centre  de  la  terre , et  rapportée  à la 
même  verticale,  serait  inférieure  à 75*  de  8’', 45,  c’est-à-dire 
quelle  serait  seulement  de  74° 59' 51  ",55. 

On  peut  appliquer  la  correction  dont  nous  venons  de  parler  aux 
observations  du  soleil  faites  en  un  même  lieu , et  pendant  toute  une 
année , do  manière  à ramener  les  résultats  des  observations  à être 
tels  qu’on  les  aurait  obtenus,  si  l’on  avait  observé  l’astre  du  centre 
même  de  la  terre;  on  reconnaît  alors  que  le  contre  du  soleil  reste 
presque  rigoureusement  sur  le  grand  cercle  de  l’écliptique,  c’est-à- 
dire  que  la  plus  grande  partie  des  différences  très  petites  que  nous 
avions  signalées,  entre  la  route  apparente  du  soleil  sur  la  sphère 
céleste  et  le  grand  cercle  de  l’écliptique,  disparaît  par  suite  de  celte 
correction  de  l’effet  de  la  parallaxe.  Nous  avons  donc  eu  raison  de 
ne  pas  nous  arrêter  à ces  différences,  qui  ne  sont  dues  qu’à  ce  que 
nous  ne  voyons  pas  le  soleil  exactement  de  la  même  manière  que  si 
nous  étions  placés  au  centre  de  la  terre  ; et  d’admettre  immédiate- 
ment que  le  centre  de  l’astre  décrit  exactement  un  grand  cercle  de 
la  sphère  céleste , ou  en  d’autres  termes,  que  son  orbite  est  située 
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tout  entière  dans  un  plan  (§  1 45).  Nous  voyons  de  plus  que  ce  plan 
de  l’orbite  du  soleil  passe  par  le  centre  même  do  la  terre. 

§ 1 50.  Dimensions  du  soleil. — La  connaissance  du  diamètre 
apparentdu  soleil,  jointe  à celle  de  la  distance  à laquelle  il  se  trouve 
de  nous , va  nous  permettre  de  déterminer  ses  dimensions.  Si  l'on 
se  reporte  à la  définition  de  la  parallaxe  horizontale  d’un  astre 
(§1  48), on  voit  tout  desuite  que  cette  parallaxe  n’est  autre  chose  que 
l’angle  sous  lequel , étant  placé  sur  l'astre,  on  verrait  de  face  le 
rayon  de  la  terre  ; c’est-à-dire  que  c’est  précisément  le  demi-dia- 


Fig.  204. 


mètre  apparent  de  la  lerr<^  vue  do  l'astre.  Le  diamètre  apparent 
de  la  terre,  vue  du  soleil  , est  donc  le  double  de  8", 6,  ou  f7",2  , 

24 
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lorsque  le  soleil  est  à sa  moyenne  distance  de  la  terre.  D'ailleurs, 
le  diamètre  apparent  du  soleil , vu  de  la  terre,  est  égal  à 32'  3", 3, 
ou  1923", 3,  dans  les  mêmes  circonstances.  11  est  évident  que  le 
rapport  de  ces  deux  diamètres  apparents , correspondant  à une 
même  distance , est  égal  au  rapport  des  longueurs  des  diamètres 
du  soleil  et  de  la  terre  , ou  bien  encore  égal  au  rapport  des  lon- 
gueurs de  leurs  rayons.  On  trouve  ainsi  que  le  rayon  du  soleil  est 
égal  à I 1 2 fois  le  rayon  de  la  terre. 

Le  soleil  se  présentant  à nous  sous  la  forme  d’un  disque  circu- 
laire, et  l’observation  indiquant,  ainsi  que  nous  allons  le  voir  dans 
un  instant , qu’il  nous  montre  successivement  les  diverses  parties 
de  sa  surface,  nous  devons  le  regarder  comme  étant  un  corps  de 
ligure  sphérique.  Or,  les  volumes  de  deux  sphères  sont  entre  eux 
dans  le  rapport  des  cubes  de  leurs  rayons  : le  volume  du  soleil  est 
donc  égal  à 1 401 928  fois  celui  de  la  terre. 

La  fig.  204  est  destinée  à donner  une  idée  des  grandeurs  rela- 
tives du  soleil  et  de  la  terre.  Au-dessous  du  grand  cercle,  qui  re- 
présente le  soleil , se  trouve  un  petit  cercle  presque  imperceptible, 
qui  représente  la  terre.  Si  l'on  voulait  placer  ces  deux  cercles  à 
une  distance  convenable  l’un  de  l’autre,  pour  figurer  en  même 
temps  le  rapport  qui  existe  entre  la  distance  du  soleil  à la  terre  et 
leurs  dimensions,  il  faudrait  que  les  centres  fussent  éloignés  l'un 
de  l'autre  de  1 6n,,o. 

§151.  Tache*  du  soleil  ; sa  rotation. — Quand  on  observe  le 

soleil  à l’aide  de  lunettes,  lors  même 
qu'on  n’emploie  qu’un  faible  gros- 
sissement, on  voit  habituellement 
sur  sa  surface  un  certain  nombre 
de  taches  noires , dont  la  fig.  205 
peut  donner  une  idée.  En  répétant 
l’observation  plusieurs  jours  de 
suite,  on  reconnaît  que  ces  taches, 
tout  en  conservant , à très  peu 
près,  les  mêmes  positions  rela-- 
tives,  se  déplacent  sur  le  disque 
du  soleil.  Une  tache,  que  l’on 
avait  vue  le  premier  jour  près  du 
bord  oriental  de  ce  disque,  s’en 
suivants,  en  se  rapprochant  du  bord 
occidental  ; au  bout  d'environ  quatorze  jours,  elle  atteint  ce  second 
bord  et  disparaît;  quatorze  jours  plustard  , on  voit  reparaître  la 
même  tache  au  bord  oriental  du  disque,  et  si  l’on  continue  a l’ob- 


Fig.  205. 
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server  tous  les  jours , on  la  voit  se  déplacer  sur  le  disque , de  la 
même  manière  que  précédemment.  Toutes  les  taches  se  meuvent  en 
présentant  successivement  les  mêmes  circonstances.  Voyons  quelle 
est  la  cause  à laquelle  on  peut  attribuer  ce  curieux  phénomène. 

On  pourrait  se  demander,  d'abord,  si  les  taches  du  soleil  ne  se- 
* raient  pas  dues  à la  présence  de  certains  corps  opaques,  qui  circu- 
leraient autour  du  soleil,  et  qui  reviendraient  de  temps  en  temps 
s’interposer  entre  l'astre  et  nous  , de  manière  à nous  cacher  cer- 
taines portions  de  sa  surface.  Mais  les  circonstances  que  prosente 
le  phénomène  s'opposent  à ce  que  nous  puissions  adopter  cette 
explication.  Si  un  corps  se  mouvait  autour  du  soleil  S,  /i g.  200  , 
suivant  l’orbite  ABC,  un  observateur  placé  sur 
la  terre  T ne  pourrait  le  voir  se  projeter  sur  le 
disque  du  soleil  que  lorsqu’il  serait  dans  la  por- 
tion AB  de  son  orbite.  Or,  quelque  petite  que 
soit  la  distance  de  cette  orbite  à la  surface  du 
soleil , l’arc  AB  sera  toujours  notablement  plus 
petit  que  la  moitié  de  son  contour  entier  ABC  ; 
et  comme  l’observation  montre  que  Chaque  ta- 
che, après  avoir  été  visible  pendant  environ 
quatorze  jours , disparaît  pendant  le  même 
temps , pour  reparaître  ensuite , il  faudrait  ad- 
mettre que  chacun  des  corps  qui  s’interposent 
entre  le  soleil  et  nous,  pour  produire  les  taches, 
a une  vitesse  très  inégale,  de  manière  àemployer 
précisément  la  moitié  du  temps  de  sa  révolution 
à parcourir  l’arc  AB. 

Une  pareille  hypothèse  semble  bien  difficile 
à admettre  ; et  l’on  est  porté  plus  naturellement 
à croire  que  ces  taches , existant  sur  la  surface 
même  du  soleil , se  présentent  à nous  sous  dif- 
férents aspects , en  raison  d’un  mouvement  de 
rotation  dont  l'astre  est  animé.  L’égalité  des 
temps  pendant  lesquels  une  tache  est  successi- 
vement visible  et  invisible  trouve  tout  de  suite  son  explication  dans 
celte  idée  de  la  rotation  du  soleil.  De  plus , on  se  rend  , par  là  , 
complètement  compte  de  certaines  particularités  que  présente  le 
mouvement  des  taches,  et  dont  nous  n’avons  pas  encore  parlé. 

Si  le  soleil  tourne  sur  lui-même,  comme  il  nous  parait  toujours 
sous  la  forme  d’un  disque  exactement  circulaire,  sa  surface  doit  être 
sphérique.  Lorsqu'une  tache , par  suite  de  la  rotation  du  soleil , 
passe  de  l'hémisphère  que  nous  ne  voyons  pas  , sur  celui  qui  est 
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tourné  de  notre  côté,  elle  décrit  d’abord  un  arc  de  cercle  très  obli- 
que, par  rapport  à la  ligne  suivant  laquelle  nous  l'apercevons  ; nous 
voyons  cet  arc  de  cercle  en  raccourci , et , par  conséquent,  la  tacl.e 
doit  nous  sembler  presque  immobile.  La  rotation  du  soleil  conti- 
nuant , la  tache  doit  nous  paraître  avoir  un  mouvement  de  plus  on 
plus  rapide,  jusqu’à  ce  qu  elle  atteigne  le  milieu  de  l'arc  qu  elle 
doit  décrire,  d'un  bord  à l'autre  du  disque;  puis  , à partir  de  là , 
son  mouvement  doit  se  ralentir  de  plus  en  plus  , jusqu'au  moment 
où  l’on  cesse  de  l’apercevoir.  D'un  autre  côté,  la  forme  de  la  tache 
elle-même  doit  changer  avec  la  position  qu'elle  occupe  sur  le  dis- 
que; lorsqu'on  la  voit  au  centre,  elle  doit  se  montrer  sous  sa  véri- 
table forme;  tandis  que,  lorsqu'elle  se  rapproche  de  plus  en  plus 
d’un  des  bords,  la  portion  de  la  surface  du  soleil  sur  laquelle  elle  se 
trouve  présente  une  obliquité  de  plus  en  plus  grande,  et,  par  suite, 
elle  doit  s'aplatir  de  plus  en  plus,  en  raison  de  cette  obliquité. 

L'observation  fait  voir  que  toutes  ces  particularités  existent  dans 
le  mouvement  des  taches  du  soleil.  En  sorte  qu’il  est  impossible  de 
ne  pas  admettre  la  réalité  de  la  rotation  de  l'astre  sur  lui-même. 

§ 1 52.  Quand  on  suit  le  mouvement  des  taches  sur  le  disque  du 
soleil , pendant  un  temps  suffisamment  long,  on  reconnaît  que  c'est 
au  bout  de  27i,3  que  chaque  tache  reprend  la  position  dans  la- 
quelle on  l avait  vue  d’abord.  Cette  durée  de  271,3  semble  donc 
être  celle  que  le  soleil  emploie  à faire  un  tour  entier  sur  lui-même; 
mais  il  est  facile  de  reconnaître  qu'il  n en  est  rien. 

En  même  temps  que  le  soleil  tourne  autour  d’une  ligne  droite 
passant  par  son  centre , nous  le  voyons  se  déplacer  en  décrivant 
une  ellipse  autour  de  la  terre;  cesdeux  mouvements  se  combinent 

pour  donner  lieu  aux  diverses  positions 
dans  lesquelles  nous  apercevons  succes- 
sivement chaque  tache.  Supposons,  par 
exemple , qu  a une  certaine  époque  on 
ait  vu  une  tache  exactement  au  centre 
du  disque  du  soleil  ; si  l’on  attend  pen- 
dant 27*, 3,  à partir  do  cette  époque  , 
on  verra  la  tache  revenir  au  centre  du 
disque  au  bout  de  ce  temps.  Le  soleil 
étant  en  S.  / xg . 207,  lors  do  la  pre- 
mière observation,  la  tache  dont  il 
s'agit  se  trouvait  en  a;  pendant  que  la 
tache  semble  faire  un  tour  entier  au- 
tour du  centre  de  l'astre,  celui-ci  se  transporte  de  S en  S'  sur  son 
orbite  ; et  lorsqu’il  est  arrivé  en  S',  la  tache  se  trouve  en  a'.  Si  le 
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soleil , en  passant  de  la  position  S à la  position  S',  avait  fait  exac- 
tement un  tour  sur  lui-même,  dans  le  sens  de  la  flèche,  son  rayon 
S a serait  venu  prendre  la  position  S ’b  parallèle  à sa  direction  pri- 
mitive. Au  lieu  de  cela , ce  rayon  a pris  la  position  SV  : donc  le 
soleil  a fait  plus  d’un  tour  entier  ; il  a tourné  de  360  degrés  plus 
l’angle  6SV  égal  à l’angle  STS'  qu’il  décrit  en  27i,3  dans  son 
mouvement  autour  de  la  terre.  Le  temps  employé  par  le  soleil  à 
faire  exactement  un  tour  sur  lui-même  est  donc  inférieur  à 27i,3. 

En  combinant  les  résultats  d’observations  nombreuses  faites 
sur  un  grand  nombre  de  taches  . M.  Laugier  a trouvé  que  la  durée 
de  la  rotation  du  soleil  est  de  251,34.  Il  a déterminé  en  même 
temps  la  direction  de  l’axe  autour  duquel  s’effectue  cette  rotation, 
et  il  a reconnu  que  cet  axe  fait  un  angle  de  7°  9'  12",  avec  une 
perpendiculaire  au  plan  de  l’écliptique. 

Si  l’axe  de  rotation  du  soleil  était  exactement  perpendiculaire  au 
plan  de  l’écliptique,  les  cercles  décrits  par  les  diverses  taches,  dans 
leur  mouvement  autour  de  l’axe,  seraient  parallèles  à ce  plan  ; nous 
verrions  constamment  ces  cercles  par  leur  tranche,  c’est-à-dire  que 
chaque  tache  nous  paraîtrait  se  déplacer  en  ligne  droite  sur  le  disque 
du  soleil.  La  légère  obliquité  de  l’axe  de  rotation  du  soleil  fait  que 
les  choses  se  passent  autrement  . Aux  diverses  époques  d’une  même 
année,  nous  voyons  les  cercles  décrits  par  les  taches,  tantôt  par- 
dessus, tantôt  par-dessous,  s’il  est  possible  de  s'exprimer  ainsi.  Les 
taches  doivent  donc  généralement  nous  sembler  décrire , sur  le 
disque  du  soleil,  des  lignes  légèrement  courbes,  tournant  leur  con- 
cavité, tantôt  vers  l’hémisphère  boréal,  tantôt  vers  l’hémisphère 
austral  ; et  nous  ne  devons  voir  les  taches  se  mouvoir  en  ligne  d roi  te 
qu'à  deux  époques  particulières,  pour  lesquelles  la  terre  se  trouve 
dans  le  plan  même  de  l'équateur  solaire.  C'est  ainsi  que,  vers  le 
1er décembre  , les  taches  nous  semblent  décrire  des  lignes  droites 
inclinéesdans  un  certain  sens,  par  rapport  à l’écliptique ec,  fig.  208: 


nord 


nard 


nord 


Fig.  209. 


du  1er  décembre  au  1"  juin,  elles  décrivent  des  courbes  con- 
vexes du  côté  du  nord,  fig.  209;  vers  le  4 *r  juin,  elles  décrivent  de 
nouveau  des  lignes  droites,  fig.  210,  dont  l'inclinaison  est  en  sens 
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contraire  de  ce  qu’elle  était  au  I1' décembre;  enfin , du  1er  juin 
au  1"  décembre , elles  décrivent  des  courbes  concaves  du  côté  du 
nord , fig.  211 . 

§ 153.  Notions  sur  la  constitution  du  soleil. — Une  étude 
attentive  des  formes  et  des  apparences  diverses  que  présentent  les 
taches  du  soleil , a permis  d’arriver  à quelques  notions  sur  la  con- 
stitution même  de  cet  astre. 

Une  tache  se  compose  habituellement  de  deux  parties  bien  dis- 
tinctes, dont  l’une,  occupant  le  milieu,  est  d’un  Koir  très  prononcé, 
et  porte  le  nom  de  noyau,  tandis  que  l’autre,  que  Ion  nomme  la 
pénombre,  s'étend  plus  ou  moins  régulièrement  sur  tout  le  contour 
du  noyau , et  présente  une  teinte  grisâtre,  fig.  212.  Le  noyau  et  la 
pénombre  sont  terminés  tous  deux  par  des  contours  nets 
:ÊjÈ&'  et  tranchés.  D’un  autre  côté,  la  pénombre  a un  éclat 
sensiblement  uniforme  dans  toute  sa  largeur  ; et  si  elle 
paraît  plus  brillante  dans  certaines  parties  que  dans 

’•  d’autres,  c’est  plutôt  dans  le  voisinage  du  noyau  que 
Fig. 212.  cela  a lieu,  circonstance  que  l'on  peut  attribuera  un 
effet  de  contraste.  On  voit,  d'après  cela,  que  le  mot 
pénombre  n’a  pas  du  tout  ici  la  même  signification  que  lorsqu'il  est 
employé  pour  désigner  l’espace  partiellement  éclairé  qui  environne 
l'ombre  pure  d’un  corps  exposé  aux  rayons  du  soleil  (§  1 17).  Ce 
n’est  qu’exceptionnellement  qu’on  voit  des  taches  présentant  un 
boyau  sans  pénombre,  ou  bien  une  pénombre  sans  noyau.  Les 
taches  n'affectent  d’ailleurs  aucune  forme  particulière  ; souvent 
elles  sont  groupées  de  manière  à présenter  plusieurs  noyaux  en- 
vironnés d’une  seule  pénombre.  On  s’en  fera  une  idée  par  les 
fig.  213,  214,  215,  qui  sont  la  reproduction  exacte  de  taches  réel- 
lement observées  sur  le  soleil. 

Si  l’on  observe  une  tache  pendant  plusieurs  jours , on  reconnaît 
que , en  même  temps  qu  elle  se  déplace  , elle  change  progressive- 
ment de  forme,  sans  que  ce  changement  puisse  être  entièrement 
attribué  à l'obliquité  plus  ou  moins  grande  de  la  portion  de  la  sur- 
face du  soleil  sur  laquelle  elle  se  trouve  (§  1 51).  Un  grand  nombre 
de  tac  hes,  en  se  déformant  ainsi,  deviennent  de  plus  en  plus  petites, 
et  finissent  par  disparaître  avant  que  la  rotation  du  soleil  les  ait 
amenées  près  du  bord  occidental  du  disque.  En  même  temps,  il  s’en 
reforme  d'autres,  que  l’on  voit  apparaître  en  des  points  de  la  sur- 
face, où  peu  de  temps  auparavant  il  n’y  en  avait  pas  de  traces.  De 
même , parmi  les  taches  que  le  mouvement  de  rotation  de  l'astre 
fait  disparaître  par  le  bord  occidental  de  son  disque,  il  y en  a plu- 
sieurs qui  ne  reparaissent  pas  ; et , avec  celles  que  l’on  revoit , on  en 
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obsened  autres  que  1 on  n avait  pas  encore  aperçues  jusque-là  Les 
changements  qu’éprouvent  les  taches,  dans  leurs  formes  et  dans 
leurs  dimensions,  se  produisent  généralement  avec  lenteur  ; cepen- 
dant, ils  sont  quelquefois  brusques,  de  telle  manière  qu'on  peut  les 
voir  se  produire  pendant  qu’on  a l’œil  à la  lunette.  Il  est  rare  qu’une 


Fi?.  214. 


tache  dure  plus  de  six  semaines  sans  disparaître;  on  en  cite  excep- 
tionnellement une  qui  a duré  70  jours.  Les  taches  atteignent  sou- 
vent des  dimensions  considérables  ; on  en  a vu  dont  la  largeur 
égalait  cinq  ou  six  fois  le  diamètre  de  la  terre. 

La  partie  brillante  de  la  surface  du  soleil  ne  présente  pas  un 
éclat  uniforme.  Il  existe  généralement,  autour  des  taches,  des  es- 
paces plus  lumineux  que  le  reste , qu’on  nomme  facules.  Toute  la 
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surface  est  d'ailleurs  couverte  de  rides  plus  lumineuses,  qu’on 
nomme  lucules.  Herschel,  qui  s’est  beaucoup  occupé  d’étudier  la 
constitution  du  soleil , dit  qu’on  peut  se  faire  une  idée  des  lucules, 
en  comparant  la  surface  de  l’astre  à la  peau  d’une  orange. 

§ 1 54.  Les  circonstances  que  nous  venons  de  signaler  indiquent 
évidemment  que  les  matières  qui  constituent  la  surface  du  soleil 
sont  douées  d une  grande  mobilité.  On  ne  peut  s’en  rendre  compte 
qu'en  admettant  que  le  soleil  est  formé  , au  moins  à sa  surface, 
d'une  substance  fluide  extrêmement  lumineuse.  Quant  aux  taches, 
facules  et  lucules , nous  allons  voir  par  quelles  considérations  on 
est  parvenu  à les  expliquer  d’une  manière  tout  à fait  satisfaisante. 

Si  une  tache  était  due  à certaines  particularités  existant  seule- 
ment sur  la  surface  extérieure  du  soleil,  il  est  aisé  de  voir  comment 
elle  se  comporterait,  lorsque  la  rotation  de  l’astre  l'amènerait  dans 
le  voisinage  du  bord  occidental  du  disque.  La  partie  de  la  tache  la 
plus  rapprochée  de  ce  bord  se  présenterait  à l’ob- 
servateur plus  obliquement  que  tout  le  reste  ; et 
par  conséquent  la  pénombre  qui  environne  la  tache 
devrait  se  rétrécir  beaucoup  plus  du  côté  de  ce  bord 
que  du  côté  opposé.  Or,  c’est  le  contraire  qui  arrive  : 
la  largeur  de  la  pénombre  diminue  plus  rapidement 
dans  la  partie  qui  est  tournée  vers  le  centre  du 
disque  que  dans  la  partie  opposée  ; et  même  la  pé- 
nombre disparaît  entièrement  du  côté  du  centre, 
tandis  qu  elle  a encore  une  certaine  largeur  du  côté 
du  bord  occidental  du  disque,  /îgr .216.  Cette  circon- 
stance remarquable  ne  peut  s’expliquer,  qu’en  ad- 
mettant que  la  tache  n’existe  pas  uniquement  à la 
surface  même  du  soleil,  c'est-à-dire  en  la  regardant 
comme  ayant  une  certaine  profondeur  au-dessous  de 
cette  surface.  Voici , d'après  cela , quelles  sont  les 
idées  généralement  adoptées  par  les  astronomes.  , 

On  regarde  le  soleil  comme  étant  un  corps  opaque , de  forme 
sphérique,  environné  de  toutes  parts  d une  atmosphère  gazeuse  et 
transparente,  dont  l'atmosphère  de  la  terre  peut  donner  une  idée. 
On  admet  que,  dans  cette  atmosphère,  flottent  deux  couches  de 
nuages  placées  l’une  au-dessus  de  l'autre , et  s'étendant  chacune 
tout  autour  du  corps  du  soleil.  Celle  de  ces  deux  couches  qui  est  à 
l'extérieur,  et  qui  par  conséquent  enveloppe  l’autre  de  toutes  parts, 
est  formée  de  nuages  très  lumineux  ; on  la  désigne  sous  le  nom  de 
photosphère  (sphère  de  lumière).  L’autre  couche,  intermédiaire 
entre  la  photosphère  et  le  corps  du  soleil , est  formée  de  nuages 
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peu  ou  point  lumineux  par  eux-mêmes.  La  fig.  217  est  une  coupe 
idéale  d'une  portion  du  soleil,  sur  laquelle  on  voit  l'indication  des 
deux  couches  nuageuses  dont  nous  venons  de  parler. 


A 


Supposons  que , par  une  cause  quelconque , il  vienne  à se  pro- 
duire , dans  les  deux  couches  nuageuses , deux  ouvertures  corres- 
pondantes aa',  bb',  ouvertures  que  nous  pouvons  comparer  aux 
éclaircies  que  nous  voyons  souvent  se  former  dans  les  nuages  de 
notre  atmosphère  ; supposons  de  plus  que,  comme  l’indique  la  ligure, 
l’éclaircie  bb'  de  la  photosphère  soit  plus  grande  que  celle  aa'  de 
l’autre  couche  nuageuse.  Un  observateur,  placé  dans  la  direction  A, 
verra  une  portion  du  corps  du  soleil  à travers  l’ouverture  aa':  c'est 
ce  qui  constitue  le  noyau  d une  tache.  Il  verra  en  outre  une  por- 
tion de  la  couche  nuageuse  inférieure,  tout  autour  de  ce  noyau,  en 
raison  de  la  plus  grande  largeur  de  l'ouverture  bb'  : c’est  ce  qui 
constitue  la  pénombre  de  la  tache.  11  est  aisé  de  voir  maintenant 
qu’à  l’aide  de  ces  idées,  la  circonstance  particulière  que  nous  avons 
signalée  dans  la  pénombre  d’une  tache  qui  approche  du  bord  occi- 
dental du  disque  de  l’astre,  s'explique  avec  la  plus  grande  facilité. 
En  effet,  dans  ce  cas,  l'observateur  voit  la  tache  obliquement,  dans 
la  direction  B,  par  exemple;  et,  tandis  que  la  pénombre  se  voit 
encore  à l’occident  de  la  tache,  entre  les  bords  a',  b'  des  deux  ou- 
vertures, on  cosse  de  l’apercevoir  du  côté  de  la  tache  qui  est  tournée 
vers  le  centre  du  disque,  parce  que  le  bord  b de  l’ouverture  de  la 
photosphère  paraît  dans  la  direction  même  du  bord  a de  l'ouver- 
ture de  la  couche  intérieure. 

Si  les  éclaircies  se  produisaient  indépendamment  les  unes  des 
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autres,  dans  les  deux  couches  nuageuses  superposées,  ce  ne  serait 
que  par  l'effet  du  hasard  que  deux  éclaircies  se  correspondraient , 
comme  nous  venons  de  le  supposer  ; il  en  résulterait  que  les  taches 
ne  se  composeraient  généralement  que  d’une  pénombre,  et  que  ce 
ne  seraitqu’accidentellementquon  y verrait  unou  plusieurs  noyaux. 
Pour  que  les  choses  se  passent  comme  l'observation  l’indique,  il  faut 
donc  qu’il  existe  une  cause  qui  détermine  la  production  d’éclaircies 
correspondantes  dans  les  deux  couches,  et  qu’en  outre  cette  cause 
donne  de  plus  grandes  dimensions  aux  éclaircies  de  la  photosphère 
qu’à  celles  de  la  couche  intérieure.  Or,  il  n'est  pas  difficile  de  trou- 
ver une  cause  qui  remplisse  ces  conditions.  Il  suffit  d’admettre  qu'à 
certains  moments  il  se  dégage  du  corps  même  du  soleil  des  masses 
considérables  de  gaz,  de  même  quo  nous  voyons  des  masses  de  va- 
peur sortir  de  nos  volcans;  ces  masses  de  gaz,  en  s'élevant  dans 
l’atmosphère  solaire,  s’ouvrent  un  passage  à travers  les  nuages  des 
deux  couches,  en  les  refoulant  sur  les  côtés;  et  ce  passage  a d'ail- 
leurs une  étendue  transversale  d’autant  plus  grande,  que  le  gaz 
qui  le  produit  se  dilate  davantage,  en  raison  de  la  diminution  pro- 
gressive de  la  pression  qu’il  supporte  à mesure  qu'il  s’élève.  Un 
fait  digne  de  remarque,  c’est  que  les  taches  solaires  ne  se  produi- 
sent pas  sur  la  totalité  de  la  surface  de  l'astre  ; on  n’en  voit  que 
dans  une  zone,  qui,  comme  la  zone  torride  de  la  terre,  s’étend  de 
part  et  d’autre  de  l’équateur  du  soleil , jusqu’à  une  distance  d'en- 
viron 3 0 degrés  de  cet  équateur. 

Les  nuages  de  la  photosphère,  refoulés  par  le  mouvement  ascen- 
dant du  gaz,  viennent  s’accumuler  tout  autour  de  l'ouverture  que 
ce  gaz  a produite.  Cette  grande  accumulation  de  nuages  lumineux 
peut  expliquer  les  facules  qui  environnent  habituellement  les  ta- 
ches. Quant  aux  lucules,  ou  rides  lumineuses,  qui  existent  dans 
toute  l’étendue  de  la  partie  brillante  du  soleil,  on  peut  les  attribuer 
aux  parties  saillantes  de  la  surface , nécessairement  très  ondulée  , 
d’une  couche  nuageuse  telle  que  la  photosphère. 

On  comprend  que,  si  les  deux  couches  nuageuses  dont  on  admet 
l’existence  dans  l’atmosphère  du  soleil  sont  en  mouvement  dans 
cette  atmosphère,  de  même  que  nous  voyons  les  nuages  se  mou- 
voir dans  l’atmosphère  de  la  terre , les  taches  ne  doivent  pas  nous 
paraître  se  déplacer  exactement  de  la  même  manière  que  si  elles  ne 
participaient  qu’au  mouvement  de  rotation  du  soleil  sur  lui-même. 
C’est  ce  qui  arrive  en  effet  : M.  Laugier  a reconnu  que,  si  l'on 
regarde  le  mouvement  de  chaque  tache  en  particulier  comme  uni- 
quement dû  à la  rotation  du  soleil,  on  ne  trouve  pas  la  même  durée 
de  rotation,  ni  la  même  direction  pour  l’axe  de  rotation  de  l’astre. 
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suivant  qu'on  se  sert  de  telle  ou  telle  tache  pour  les  déterminer  ; en 
sorte  que  ce  n'est  qu'en  prenant  des  moyennes  entre  les  résultats 
fournis  par  l'observation  d'un  grand  nombre  de  taches,  qu'il  a pu 
trouver  les  nombres  que  nous  avons  fait  connaître  précédemment 
(g  152).  Si  l'on  compare  ensuite  le  mouvement  de  chaque  tache, 
tel  que  l'observation  le  fait  connaître,  au  mouvement  qu  elle  devrait 
avoir,  si  elle  ne  participait  qu'à  la  rotation  du  soleil  ainsi  déter- 
minée, on  reconnaît  l’existence  des  mouvements  atmosphériques 
dont  nous  venons  de  parler,  mouvements  qui  ont  lieu  , tantôt  dans 
une  direction,  tantôt  dans  une  autre. 

On  peut  s’étonner  de  ce  que  le  corps  du  soleil,  vu  à travers  les 
ouvertures  des  deux  couches  nuageuses,  parait  entièrement  noir. 
D'abord,  il  n’est  nullement  impossible  que  le  corps  du  soleil  ne  soit 
pas  lumineux,  malgré  la  petite  distance  à laquelle  il  se  trouve  de  la 
photosphère  ; car  la  couche  nuageuse  inférieure  peut  être  regardée 
comme  un  écran  interposé  entre  lui  et  la  photosphère,  et  l'on  peut 
admettre  que  cet  écran  empêche  la  photosphère  d’avoir  une  grande 
action  lumineuse  et  calorifique  sur  le  globe  opaque  qu'il  enveloppe. 
C’est  même  sur  ces  considérations  que  I on  s'est  basé  pour  dire 
qu'il  est  possible  que  le  soleil  soit  habité.  Mais,  d’un  autre  côté, 
le  corps  du  soleil  pourrait  être  très  lumineux  par  lui-même , et 
.nous  paraître  complètement  noir  par  un  effet  de  contraste.  Il  suffit 
de  dire  qu’un  morceau  de  chaux  vive  , rendu  incandescent  par  la 
plus  forte  température  que  l'on  puisse  produire,  et  porté  brusque- 
ment dans  la  direction  même  du  soleil , paraît  entièrement  noir, 
pour  qu’on  admette  cette  dernière  explication  sans  la  moindre  dif- 
ficulté. 

M . Arago  a donné  encore  plus  de  consistance  aux  idées  que  nous 
venons  de  développer,  relativement  à la  constitution  du  soleil , on 
démontrant,  par  des  expériences  de  polarisation,  que  la  lumière  do 
cet  astre  est  do  même  nature  que  celle  d une  ilamme  qui  contient 
des  poussières  solides  en  ignition,  telle  que  la  Ilamme  d’une  bougie 
ou  celle  du  gaz  d’éclairage;  tandis  qu’elle  se  distingue  essentielle- 
ment de  la  lumière  émise  par  un  corps  solide  ou  un  liquide  incan- 
descent. 

g I SS.  Lumière  zodiacale.  — A certaines  époques  de  l'année* 
si  ion  regarde  le  ciel  à l’occident,  le  soir,  lorsque  le  crépuscule 
a cessé , on  voit  une  lueur  de  forme  triangulaire , qui  s'étend  de- 
puis l’horizon  jusqu’à  une  hauteur  plus  ou  moins  grande.  Cette 
lueur,  dont  la  largeur  à la  base  va  jusqu’à  20  et  môme  30  de- 
grés, et  dont  la  hauteur  atteint  quelquefois  50  degrés,  est  connue 
sous  le  nom  de  lumière  sodintule.  En  étudiant  avec  soin  la  direc* 
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lion  de  la  ligne  qui  s'étendrait  dans  toute  sa  hauteur,  en  passant 
partout  au  milieu  de  sa  largeur,  on  reconnaît  que  cette  ligne  coïn- 
cide à très  peu  près  avec  le  grand  cercle  de  l'écliptique  ; en  sorte 
que,  si  on  la  prolongeait  au-dessous  de  l'horizon,  elle  irait  rencon- 
trer le  soleil.  La  lumière  zodiacale  participe,  d ailleurs,  au  mouve- 
ment diurne  de  la  sphère  céleste  ; son  extrémité  supérieure  s’abaisse, 
en  conséquence,  de  plus  en  plus,  et,  au  bout  de  quelque  temps, 
elle  disparaît  entièrement. 

On  se  fait  une  idée  nette  des  circonstances  que  présente  ce  plié 
nomène,  en  imaginant  que  le  soleil  soit  environné  d’une  immense 
atmosphère  do  forme  lenticulaire,  dont  il  occuperait  le  centre, 
pg.  218,  et  dont  la  plus  grande  dimension  serait  dirigée  dans  le 
plan  de  réciiplique.  Mais  il  ne  faut  pas 
v,  regarder  cette  manière  simple  de  se  ren- 

dre compte  de  la  lumière  zodiacale , 
comme  étant  l'expression  de  la  réalité. 
Nous  verrons,  au  contraire,  plus  tard, 
que  l’atmosphère  du  soleil  ne  peut  pas  s'é- 
tendre assez  loin  de  l’astre,  pourqu’il  soit 
possible  de  la  regarder  comme  donnant 
lieu  au  phénomène  dont  nous  nous  occu- 
pons. On  doit  donc  l'attribuer  à une  autre 
cause  : nous  ferons  connaître  ultérieurement  l’explication  qu'on  en 
donne  généralement.  Nous  nous  contenterons  de  faire  observer  que 
la  matière,  quelle  qu'elle  soit,  dont  la  présence  nous  est  indiquée  par 
la  lumière  zodiacale,  doit  être  extrêmement  peu  condensée;  car 
cette  lueur  n’empêche  pas  de  voir  les  petites  étoiles  qui  sont  dans 
sa  direction. 

§ <56.  Pour  que  la  lumière  zodiacale  puisse  être  aperçue,  il  faut 
que  le  ciel  soit  pur,  et  qu’au  moment  où  le  crépuscule  cesse,  son 
extrémité  supérieure  se  trouve  encore  à une  hauteur  convenable, 
sans  quoi  ollo  se  perdrait  dans  les  vapeurs  de  l'horizon.  Cette  der- 
nière condition  n'est  remplie,  à Paris , et  en  général  dans  les  zones 
tempérées,  qu'à  certaines  époques  de  l’année,  ainsi  que  nous  allons 
le  reconnaître  sans  peine  ; et  c’est  à ces  époques  seulement  qu'on 
peut  observer  la  lumière  zodiacale. 

Si  l'on  fait  tourner  un  globe  céleste  autour  de  son  axe , après 
avoir  donné  à cet  axe  l'inclinaison  qui  convient  au  lieu  où  l'on  se 
trouve , on  voit  le  grand  cercle  de  l’écliptique  occuper  successive- 
ment différentes  positions,  par  rapport  à l’horizon;  l'angle  que  ce 
grand  cercle  fait  avec  le  plan  horizontal  varie  entre  des  limites 
assez  élenduos.  Soient  en  effet  HH  l'horizon  du  lieu,  pg.  2 1 9,  OZ  la 
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verticale,  EE  l’équateur  céleste,  PQ  l’axe  du  monde,  ABC!)  l'é- 
cliptique dans  une  position  quelconque,  et  OK  l’axe  de  l'écliptique. 
Pendant  que  le  globe 
tourne  autour  de  PQ  , 
dans  le  sens  de  la  flèche, 
l’équateur  EE  tourne 
sur  lui  - même  , sans 
changer  de  position  par 
rapport  à l’horizon  ; mais 
il  n en  est  pas  de  même 
de  l’écliptique.  L’axe  K 
()K  de  ce  grand  cercle 
tourne  autour  de  OP,  en 
décrivant  une  surface 
conique  dont  O est  le 
sommet  et  KK'K"  est 
la  base.  L’angle  que  cet 
axe  OK  fait  avec  la  ver- 
ticale OZ  varie  en  con- 
séquence, en  passant 
par  toutes  les  valeurs 
possibles,  depuis  l’an- 
gle ZOK'  jusqu'à  l’an- 
gleZOK".  Or,  il  estclair 
qu’àchaque  instant  l’in- 
clinaison de  l’écliptique  sur  l’horizon  est  égale  à l’angle  ZOK  formé 
par  les  perpendiculaires  OK,  OZ  à ces  deux  plans;  elle  varie  donc 
également  entre  ces  deux  limites  ZOK',  ZOK".  A Paris,  par 
exemple,  l’angle  que  la  verticale  OZ  fait  avec  l’axe  du  monde  OP 
est  égal  à environ  41°  1 0';  si  l’on  ajoute  à cet  angle  l’obliquité  POK 
de  l’écliptique,  qui  est  de  23°  28',  on  trouve  64°  38';  si  l’on  en 
retranche,  au  contraire,  cette  obliquité , on  trouve  17°  42'  : donc 
l’inclinaison  de  l’écliptique  sur  l’horizon,  à Paris,  varie  entre  4 7"  42' 
et  64-  38'. 

C’est  en  vertu  du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  quo  se 
produisent  les  variations  de  l’inclinaison  de  l’écliptique  sur  l’ho- 
rizon : en  sorte  que,  tous  les  jours,  cette  inclinaison  varie  entre  les 
limites  extrêmes  que  nous  venons  de  trouver.  A une  certaine  heuro 
de  la  journée , l’angle  que  l’écliptique  fait  avec  l’horizon  atteint  sa 
valeur  maximum  égalo  à ZOK";  cela  a lieu  évidemment  lorsque  la 
ligne  des  équinoxes  AOC  se  trouve  dans  l’horizon  même,  l’équinoxe 
du  printemps  À étant  à l’ouest , en  F,  et  l’équinoxe  d’automne  C à 
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l’est,  si  toutefois  on  est  placé  en  un  lieu  appartenant  à l'hémisphère 

boréal  de  lafterre  ; alors  l'écliptique  se  trouve  dans  la  position 


Fijf.  220. 


Fip.  221. 


qu’indique  la  (ig.  220.  A une  autre  heure,  au  contraire,  éloignée  de 
la  première  de  la  moitié  d’un  jour  sidéral , l’angle  de  l'écliptique 
avec  l’horizon  atteint  sa  valeur  minimum  égale  à ZOK';  alors  la 
ligne  des  équinoxes  est  encore  dans  le  plan  de  l'horizon  : mais 
l’équinoxe  de  printemps  A est  à l’est,  et  l’équinoxe  d'automne  à 
l’ouest,  fig.  224 . 

Pour  que  l’on  puisse  voir  la  lumière  zodiacale  à l’heure  que  nous 
avons  indiquée,  c'est-à-dire  le  soir,  lorsque  le  crépuscule  a cessé, 
il  faut  qu’à  celte  heure  l’écliptique  fasse  un  grand  angle  avec  l’ho- 
rizon ; sans  quoi,  ainsi  que  nous  l’avons  déjà  dit,  cette  lumière  se 
perdrait  dans  les  vapeurs  de  l’horizon.  11  est  donc  nécessaire  qu’a 
ce  moment  l’écliptique  se  trouve  à peu  près  placée  comme  le 
montre  la  /ig.220;  c’est-à-dire  que  l’équinoxe  du  printemps  A soit 
alors  peu  éloigné  de  l'horizon,  du  côté  de  l’ouest.  Mais  le  soleil,  à 
ce  moment  môme,  est  aussi  à une  faible  distance  de  l’horizon,  du 
côté  de  l’ouest;  et,  par  conséquent,  le  soleil  doit  être  en  un  point 
de  l'écliptique  voisin  de  l'équinoxe  du  printemps.  C'est  donc  vers 
le  21  mars  que  les  circonstances  sont  favorables  à l’observation  de 
la  lumière  zodiacale.  C’est , en  effet , dans  les  mois  de  mars  et 
d’avril  que  ce  phénomène  s’observe  en  Europe. 

La  lumière  zodiacale  s’observe  également  le  matin,  à l’orient,  et 
avant  l'aurore  ; mais  c’est  à une  autre  époque  de  l’ahnée.  L’éclip- 
tique devant  encore,  à ce  moment,  se  trouvera  peu  près  dans 
la  position  qu’indique  la  f \g . 220,  l'équinoxe  d’automne  C doit  être 
voisin  de  l'horizon , du  côté  de  l’orient  ; mais  le  soleil  se  trouvé 
alors  dans  la  même  région  du  ciel  ; donc  il  doit  être  peu  éloigne  de 
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l'équinoxe  d’automne.  Aussi  est-ce  vers  le  mois  de  septembre  que 
peut  se  faire  cette  observation  du  matin. 

MOUVEMENT  DE  LA  TEURE  AUTOUR  DU  SOLEIL. 

$ 157.  Le  mouvement  du  soleil  n’est  qu’une  apparence 
(lue  a ce  que  la  terre  se  meut  autour  de  cet  astre.  — Après 
avoir  étudié  le  mouvement  diurne  du  ciel,  et  avoir  reconnu  que  ce 
mouvement  n'est  autre  chose  qu’une  rotation  uniforme  de  l'en- 
semble des  étoiles  autour  de  l'axe  du  monde,  nous  nous  sommes 
demandé  si  cette  rotation  était  bien  réelle  (§74).  L’examen  de  la 
question  nous  a fait  voir  que  le  mouvement  diurne  de  la  sphère 
céleste  n’est  qu'une  apparence  due  à la  rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même.  Maintenant  que  nous  avons  fait  un  pas  de  plus,  que  nous 
nous  sommes  rendu  compte  du  mouvement  du  soleil,  tel  que  nous 
le  voyons  de  la  terre , nous  pouvons  nous  demander  également  si 
ce  mouvement  est  bien  réel  ; ne  serait-il  pas  possible  qu’il  ne  fût 
aussi  qu'une  pure  apparence  due  à un  autre  mouvement . dont  la 
terre  serait  animée  en  même  temps  qu  elle  tourne  autour  de  son 
axe?  On  sait,  en  effet,  que,  quand  un  corps  se  meut  dans  l’espace, 
son  mouvement  se  compose  de  deux  parties,  dont  l une  est  le  mou- 
vement de  son  centre  de  gravité,  et  l’autre  est  une  rotation  autour 
de  ce  point.  Une  pierre  lancée  dans  une  direction  quelconque 
fournit  un  exemple  sensible  de  l’existence  simultanée  de  ces  deux 
mouvements;  si  on  la  suit  de  l’œil  pendant  qu’elle  parcourt  sa 
trajectoire  parabolique,  on  la  voit  en  même  temps  tourner  sur  elle- 
même,  plus  ou  moins  rapidement,  suivant  qu’elle  a été  lancée  de 
telle  ou  telle  manière.  La  terre  étant  un  corps  isolé  de  toutes  parts 
(§  55),  et  pouvant,  par  conséquent,  être  en  mouvement  d une  ma- 
nière quelconque  dans  l'espace,  on  conçoit  qu’outre  son  mouvement 
de  rotation  sur  elle-même,  elle  puisse  posséder  un  mouvement  de 
translation  en  vertu  duquel  son  centre  occupe  successivement  dif- 
férentes positions.  Voyons  donc  si  ce  second  mouvement  de  la  terre 
ne  serait  pas  l’unique  cause  du  déplacement  du  soleil  tel  que  nous 
l’observons  chaque  année. 

Pour  simplifier,  nous  continuerons  à faire  abstraction  de  la  rota- 
tion de  la  terre  sur  elle-même,  de  manière  à réduire  le  mouvement 
annuel  apparent  du  soleil  à ce  qu’il  serait,  si  la  sphère  céleste  n'était 
pas  animée  de  son  mouvement  diurne.  Dans  ce  cas,  les  étoiles 
étant  immobiles,  nous  verrions  le  soleil  se  projeter  successivement 
au  milieu  de  diverses  constellations , en  restant  toujours  dans  le 
plan  de  l'écliptique,  et  sè  mouvant  dans  ce  plan,  conformément  aux 


Digitized  by  Google 


292  MOUVEMENT  DE  LA  TERRE  AUTOUR  DU  SOLEIL. 

lois  que  nous  avons  fait  connaître  précédemment  (§  1 47).  Lorsque 
nous  aurons  examiné  la  question  à ce  point  de  vue,  il  nous  sera  fa- 
cile devoir  comment  le  résultat  auquel  nous  serons  parvenus  peut 
se  combiner  avec  les  notions  déjà  acquises  sur  la  rotation  de  la  terre. 

§ 4 58.  Il  est  aisé  de  comprendre  que  le  mouvement  annuel  du 
soleil  autour  de  la  terre  peut  s'expliquer  très  facilement,  en  regar- 
dant cet  astre  comme  immobile,  et  la  terre  comme  se  mouvant  au- 
tour de  lui.  Pour  prendre  une  comparaison  dans  les  objets  qui  nous 
sont  familiers , supposons  qu’un  arbre  soit  isolé  au  milieu  d'une 
vaste  plaine,  et  que  celte  plaine  soit  bordée  par  une  forêt  dans  tout 
son  contour.  Si  nous  sommes  placés  dans  la  plaine,  à peu  do  dis- 
tance de  l'arbre,  nous  le  verrons  dans  la  direction  de  certains  ar- 
bres de  la  forêt  environnante;  en  changeant  de  position,  de  manière 
à tourner  autour  de  l'arbre  central,  nous  le  verrons  successivement 
se  projeter  sur  les  divers  arbres  qui  garnissent  le  contour  de  la 
plaine.  Si  nous  no  savions  pas  que  nous  nous  déplaçons,  et  que 
l'arbre  que  nous  observons  est  fixé  au  sol,  nous  serions  naturelle- 
ment portés  à croire  que  c’est  l'arbre  qui  tourne  autour  de  nous  ; 
puisqu'il  nous  paraît  successivement  dans  la  direction  des  divers 
points  du  contour  de  la  plaine.  Or,  la  même  chose  peut  tout  aussi 
bien  arriver  si  l'arbre  central  est  remplacé  par  le  soleil,  et  les  arbres 
de  la  forêt  environnante  par  les  étoiles.  En  admettant  que  le  soleil 
soit  immobile  dans  l'espace,  et  que  la  terre  se  meuve  autour  de 
lui,  nous,  qui  sommes  placés  sur  la  terre,  nous  verrons  le  soleil 
successivement  dans  la  direction  de  diverses  constellations  ; n'avant 
pas  conscience  de  notre  propre  mouvement,  nous  croirons  que  le 
soleil  se  meut  autour  de  nous.  Ainsi,  il  est  tout  aussi  simple  de 
regarder  le  mouvement  du  soleil  comme  n’étant  qu'une  apparence 
due  à ce  que  la  terre  se  meut  autour  de  lui,  que  de  regarder  ce 
mouvement  comme  existant  réellement. 

Il  résulte  des  observations  que  , en  regardant  la  terre  comme 
immobile,  le  soleil  décrit  dans  le  plan  do  l'écliptique  une  ellipse 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers  Pour  que  les  apparences  soient 
exactement  les  mêmes,  dans  l'hypothèse  du  mouvement  de  la 
terre  autour  du  soleil,  il  faut  qu’elle  décrive  également  dans  ce 
plan  une  ellipse  dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers,  et  que  cette 
ellipse  ait'précisément  les  mêmes  dimensions  que  celle  que  l'on  voit, 
décrire  au  soleil  C’est  ce  qu’on  reconnaîtra  sans  peine  à l'aide  de 
la  fig.  222.  Soit  SS  S"S  " l'ellipse  que  nous  voyons  décrire  au 
soleil  autour  de  la  terro  T.  Si  nous  faisons  faire  un- demi-tour  à 
cette  ellipse , dans  son  plan , autour  du  point  X,  milieu  de  ST,  le 
point  T viendra  en  S,  le  point  S en  T,  et  l eilipse  SS'S"S"'  prendra 
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la  position  TT/T,,T"'’.  Cetle  seconde  ellipse  TT'T''T"'  est  précisé- 
ment la  ligne  courbe  que  la  terre  T doit  décrire  autour  du  soleil  S, 

T 


supposé  immobile,  pour  que  les  apparences  soient  les  mémos.  En 
effet,  lorsque  nous  voyons  le  soleil  aller  de  S en  S',  la  direction 
suivant  laquelle  nous  l'apercevons  passe  de  TSà  TS';  or,  si  le  soleil 
ne  se  déplace  pas,  et  que  la  terre,  au  contraire,  marche  de  T en  T', 
en  décrivant  un  arc  TT'  précisément  égal  à SS',  la  direction  sui- 
vant laquelle  nous  verrons  le  soleil  aura  changé  exactement  de  la 
même  manière:  car  la  ligne  T'S  est  évidemment  parallèle  à TS'. 
De  plus,  la  distance  du  soleil  à 4a  terre  devient  égale  àTS',  lorsque 
le  soleil  va  de  S en  S';  mais  si  c'est  la  terre  qui  change  de  position, 
et  qui  va  de  T en  T',  le  soleil  restant  en  S , la  distance  entre  ces 
deux  corps  devient  T'S,  qui  est  évidemment  égale  à TS'.  Ainsi, 
au  lieu  de  supposer  que  le  soleil  parcourt  successivement  les  arcs 
d’ellipse  SS',  S'S",  S"S'",  et  que  la  terre  reste  immobile  en  T,  on 
peut  admettre  que  la  terre  décrit  dans  les  mêmes  temps  les  arcs 
TT',  T'T",  T"T"\  respectivement  égaux  aux  précédents,  et  que 
le  soleil  ne  se  déplace  pas  : la  direction  suivant  laquelle  on  verra 
le  soleil , et  la  distance  de  cet  astre  à la  terre , changeront  exacte- 
ment de  la  même  manière  dans  l’un  et  l’autre  cas. 

Le  mouvement  que  l’on  doit  attribuer  à la  terre,  sur  l’ellipse 
• ^ant  exactement  le  même  que  celui  du  soleil  sur  l’el- 

lipse SS'S"S"',  on  en  conclut  que,  s’il  est  vrai  que  ce  soit  la  terre 
qui  se  meuve  autour  du  soleil,  non-seulement  elle  décrit  autour  de 
cet  astre  une  ellipse  dont  il  occupe  un  des  foyers,  mais  encore  elle 
décrit  cette  ellipse  conformément  à la  loi  des  aires  (§  1 47). 

§ 159.  Le  mouvement  du  soleil,  tel  que  nous  l’observons,  pou- 
vant s'expliquer  avec  la  même  facilité,  soit  qu’on  regarde  la  terre 
comme  immobile  et  le  soleil  comme  se  mouvant  autour  d’elle,  soit 
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qu'au  contraire  on  regarde  la  terre  comme  sé  mouvant  autour  du 
soleil , voyons  quels  sont  les  motifs  que  nous  pouvons  avoir  de  nous 
arrêter  à l’une  ou  à l'autre  de  ces  deux  idées. 

Nous  avons  vu  que  le  diamètre  du  soleil  est  1 1 2 fois  plus  grand 
que  celui  de  la  terre  ($  150).  Le  rapport  des  dimensions  des  deux 
corps  est  d’ailleurs  rendu  très  sensible  par  la  figure  204  (page  277). 
On  voit  tout  de  suite  par  là  que,  si  l’un  de  ces  deux  corps  se  meut 
autour  de  l’autre,  il  y a une  très  grande  probabilité  pour  que  ce  soit 
la  terre  plutôt  que  le  soleil.  On  aurait  peine  à concevoir  qu’il  en 
fût  autrement.  La  grandeur  énorme  du  soleil , relativement  à la 
terre,  porte  naturellement  à admettre  que  c’est  la  terre  qui  se  meut 
autour  du  soleil , et  qui  donne  lieu  ainsi  aux  apparences  dont  nous 
nous  sommes  occupés  précédemment. 

Celte  considération  des  grandeurs  relatives  du  soleil  et  de  la 
terre  est  loin  d’être  la  seule  raison  que  l'on  puisse  faire  valoir  en 
faveur  du  mouvement  de  la  terre  ; il  en  existe  plusieurs  autres  que 
nous  ne  sommes  pas  en  mesure  de  développer  en  ce  moment,  et  sur 
lesquelles  nous  reviendrons  ultérieurement,  chaque  fois  que  l’oc- 
casion s’en  présentera.  Nous  nous  contenterons  seulement  d'en 
faire  ici  une  énumération  succincte. 

Lorsque  nous  aurons  étudié  les  apparences  que  présentent  les 
mouvements  des  planètes,  nous  verrons  que  ces  apparences  s’ex- 
pliquent beaucoup  plus  simplement  dans  l’hypothèse  du  mouve- 
ment de  la  terre  autour  du  soleil,  que  dans  l'hypothèse  de  son  im- 
mobilité. 

Quand  on  admet  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil , elle  se 
trouve  ainsi  rangée  parmi  les  planètes  : on  reconnaît  alors  que  son 
mouvement  satisfait  exactement  aux  lois  qui  régissent  les  mouve- 
ments des  diverses  planètes  autour  du  soleil.  On  trouve  donc  là 
une  preuve  frappante  de  l'exactitude  des  idées  qui  consistent  à 
regarder  la  terre  comme  une  planète  circulant  autour  du  soleil,  de 
même  que  toutes  les  autres. 

L’observation  attentive  des  étoiles  a fait  découvrir  un  phénomène 
connu  sous  le  nom  d'aberration,  qui  s'explique  tout  naturellement 
dans  l’hypothèse  où  la  terre  est  en  mouvement  autour  du  soleil  ; 
tandis  qu’il  serait  tout  à fait  inexplicable  si  la  terre  était  immobile. 

Enfin  l’admirable  théorie  de  la  gravitation  universelle , dont 
l’exactitude  a été  vérifiée  dans  des  circonstances  si  nombreuses  et 
si  variées,  repose  essentiellement  sur  cette  idée,  que  le  soleil  est  le 
corps  principal  de  notre  système  planétaire , et  que  les  diverses 
planètes , y compris  la  terre , sont  en  mouvement  autour  de  cet 
astre  central. 
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Ces  raisons  sont  plus  que  suffisantes  pour  nous  faire  admettre  le 
mouvement  de  la  terre  comme  une  vérité  incontestable.  Aussi  c’est 
ce  que  nous  ferons  désormais.  Il  nous  arrivera  bien  encore  quel- 
quefois de  parler  du  mouvement  annuel  du  soleil , de  même  que, 
après  avoir  reconnu  l'existence  de  la  rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même,  nous  parlons  encore  du  mouvement  diurne  de  la  sphère 
céleste  : mais  on  devra  toujours  se  rappeler  qu’il  ne  s’agit  que  du 
mouvement  apparent,  c'est-à-dire  du  mouvement  tel  que  nous  le 
voyons. 

La  terre,  en  décrivant  son  orbite  elliptique  autour  du  soleil 
(SJ  1 38),  s'éloigne  et  s'approche  alternativement  de  cet  astre.  En  T, 
fig.  222  , elle  en  est  plus  près  que  dans  toute  autre  position  : ce 
point  T,  qui  est  le  sommet  de  l'ellipse  le  plus  voisin  du  foyer  S, 
se  nomme  le  périhélie  de  la  terro.  Le  sommet  opposé  de  l’ellipse 
se  nomme  son  aphélie.  On  voit  que  ces  mots  ont  des  étymologies  et 
des  significations  entièrement  analogues  à celles  des  mots  périgée 
et  apogée,  qui  se  rapportent  au  mouvement  d’un  astre  autour  de 
la  terre. 

§ 160.  La  terre  se  mouvant  dans  l’espace,  en  même  temps 
qu’elle  tourne  sur  elle-même,  l'axe  autour  duquel  s'effectue  son 
mouvement  de  rotation  se  déplace  nécessairement  . Mais  comme  cet 
axe,  et  le  plan  de  l’équateur  céleste  qui  lui  est  perpendiculaire, 
conservent  constamment  la  même  position  par  rapport  aux  étoiles, 
pendant  tout  le  cours  d’une  année,  on  doit  en  conclure  que  leurs 
directions  ne  changent  pas  ; c’est-à-dire  que  l’axe  de  rotation  do 
la  terre  se  meut  parallèlement  à lui-même,  pendant  que  son  centre 
décrit  son  orbite  elliptique  autour  du  soleil. 

Si  nous  nous  plaçons , par  la  pensée , au  centre  même  de  la 
terre , ce  point  sera  en  même  temps  le  centre  de  la  sphère  céleste. 
IJe  ce  lieu  d’observation,  nous  verrons  le  soleil  décrire  exactement 
le  grand  cercle  de  l’écliptique,  sur  la  sphère  céleste  (§  1 49).  L'inter- 
section du  plan  de  ce  grand  cercle  avec  le  plan  de  l’équateur 
céleste,  est  ce  que  nous  nommons  la  lign?  des  équinoxes.  Le  pre- 
mier de  ces  deux  plans  n’est  autre  chose  que  le  plan  de  l’ellipse 
suivant  laquelle  le  centre  de  la  terre  se  meut  autour  du  soleil  ; 
quant  au  plan  de  l’équateur  céleste,  il  se  déplace  en  restant  paral- 
lèle à lui-  même  : la  ligne  des  équinoxes  se  déplace  donc  également, 
mais  en  conservant  constamment  la  même  direction. 

Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  des  positions  que  la  terre  prend 
successivement  autour  du  soleil  dans  l'espace  d’une  année,  et  de 
comprendre  comment  se  produisent  les  différences  des  saisons.  La 
ferre  étant  dans  une  position  quelconque  T,  / îg . 223 , son  axe  de 
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rotation  PQ  est  dirigé  de  manière  à faire  un  angle  de  23°  28'  avec 

la  perpendiculaire  T K au 
plan  de  l’écliptique.  Le 
plan  de  son  équateur  EE 
coupe  le  plan  de  l’éclipti- 
que suivant  une  ligne 
droite  TA , qui  est  la  li- 
gne des  équinoxes.  Pen- 
dant que  le  centre  T de 
la  terre  parcourt  la  courbe 
TTT"T"/,  qui  est  ici- 
vue  obliquement,  son  axe 
PQ  prend  successivement 
les  positions  P'Q',  P"Q", 
P'"Q"',  en  restant  pa- 
rallèle à lui-même  ; et  la 
ligne  des  équinoxes  TA  se 
transporte  en  même  temps 
en  T'A',  T" A'',  T'"A'", 
sans  changer  de  direction. 
A un  instant  donné,  le 
soleil  éclaire  et  échauffe 
la  moitié  de  la  surface  de 
la  terre  qui  est  tournée 
de  son  côté  : et  le  mouve- 
ment de  rotation  de  la 
terre  sur  elle-même  amène 
chaque  jour  la  presque 
totalité  de  la  surface  du 
globe  à participer  à celle 
inlluence  bienfaisante. 
Mais,  en  raison  de  l’obli- 
quité de  l’axe  PQ , l’un 
des  deux  pôles  est  tourné 
du  côté  du  soleil,  tandis 
que  l’autre  est  tourné  du 
côté  opposé;  il  en  résulte 
que  les  régions  qui  avoisi- 
nent ces  deux  pôles  res- 
tent constamment  l’une 
dans  la  partie  éclairée  par 
le  soleil,  l’autre  dans  la  partie  non  éclairée.  Le  mouvement  de  trans-» 
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lation  de  la  lerre  autour  du  soleil  fait  que  ces  circonstances  ne  se 
produisent  pas  toujours  de  la  même  manière;  les  deux  pôles  se 
trouvent,  chacun  à son  tour,  dans  la  position  convenable  pour  re- 
cevoir les  rayons  du  soleil.  Lorsque  la  ligne  des  équinoxes  TA  prend 
la  position  T'A',  qui  passe  par  le  centre  du  soleil  S,  on  est  à l’équi- 
noxe du  printemps.  La  terre  ayant  dépassé  cette  position  pour 
aller  en  T",  le  pôle  boréal  P"  est  tourné  vers  le  soleil.  Ce  pôle  re- 
çoit les  rayons  solaires , jusqu’à  ce  que  la  terre  vienne  en  T'",  où 
la  ligne  des  équinoxes  T"'A'"  est  de  nouveau  dirigée  vers  le  so- 
leil S ; dans  cotte  nouvelle  position,  on  est  à l’équinoxe  d’automne. 
La  terre  continuant  5 se  mouvoir,  le  pôle  boréal  cesse  d’être  éclairé, 
et  le  pôle  austral  l’est  à son  tour,  jusqu’à  ce  que  la  terre  revienne 
en  T',  c’est-à-dire  jusqu’au  commencement  du  printemps  suivant. 
On  comprend  très  bien  par  là  comment  la  portion  de  l’hémisphère 
boréal  de  la  terre,  qui  reste  éclairée  pendant  toute  la  durée  d'un 
jour,  augmente  constamment  d étendue  depuis  l’équinoxe  du  prin- 
temps jusqu’au  solstice  d’été,  et  diminue  ensuite  progressivement 
du  solstice  d'été  à l’équinoxe  d'automne;  et  de  même  comment  des 
circonstances  analogues  se  produisent  depuis  l’équinoxe  d’automne 
jusqu’à  l’équinoxe  du  printemps,  dans  la  région  qui  avoisine  le  pôle 
austral  de  la  terre. 

§ 161 . Prëcession  de*  équinoxe*.  — Nous  venons  de  dire 
que,  pendant  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil,  son  axe  de 
rotation  se  déplace  en  restant  toujours  parallèle  à lui-même.  Il 
n’en  est  pas  rigoureusement  ainsi.  L’axe  de  rotation  de  la  terre 
conserve  bien  très  sensiblement  la  même  direction  dans  l'espace , 
pendant  tout  le  cours  d’une  même  année;  mais,  si  l'on  compare 
les  positions  qu'il  a occupées  à deux  époques  éloignées  l’une  de 
l'autre  d’un  certain  nombre  d’années , on  reconnaît  que  sa  direc- 
tion a changé  d’une  manière  notable. 

On  se  fera  une  idée  très  nette  de  


ce  changement  progressif  dans  la 
direction  de  la  ligne  des  pôles  de 
la  terre,  en  comparant  le  mouve- 
ment de  rotation  du  globe  au  mouve- 
ment d’une  toupio,  fig.  2 24.  Sou- 
vent on  voit  l’axe  de  figure  AB  de 
la  toupie  prendre  une  position  obli- 
que par  rapport  à la  verticale  qui 
passe  par  son  point  d’appui  A sur 
le  sol  : mais  alors,  pondant  que  la 


toupie  tourne  autour  de  cet  axe,  il  se  meut  lui-même  en  tournant 
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autour  de  la  verticale,  tout  en  conservant  la  même  obliquité, 
l'axe  de  la  toupie  décrit  ainsi  un  cône  BAB',  dont  Taxe  est  la  ver- 
ticale AC. 

La  rotation  de  la  terre  autour  de  son  centre  s’effectue  dans  des 
conditions  entièrement  analogues  : pendant  qu’elle  tourne  autour 
de  sa  ligne  des  pôles,  cette  ligne,  inclinée  de  23°  28'  sur  la  per- 
pendiculaire au  plan  de  l'écliptique,  décrit  un  cône  autour  de  cette 
perpendiculaire , et  prend  ainsi  successivement  des  directions  dif- 
férentes dans  l'espace.  Si  à ce  mouvement  de  rotation,  plus  com- 
plexe que  nous  no  l’avions  indiqué  tout  d’abord , nous  joignons  le 
mouvement  du  centre  de  la  terre  autour  du  soleil , nous  aurons 
une  idée  complète  du  mouvement  de  la  terre  dans  l’espace. 

Le  mouvement  de  révolution  de  la  ligne  des  pôles  TP,  fi  g.  225, 


autour  de  la  perpendiculaire  TK  au  plan  de  l’écliptique,  est  extrê- 
mement lent  ; en  sorte  qu'au  bout  d une  année,  cette  ligne  TP  oc- 
cupé une  position  Tp  très  voisine  de  celle  qu  elle  occupait  au  com  - 
mencement  de  cette  année.  C'est  ce  qui  fait  que,  pendant  tout  le 
cours  de  l’année,  on  peut  regarder  l’axe  de  rotation  de  la  terre 
comme  restant  parallèle  à lui-mèmo.  Mais  le  changement  de  direc- 
tion de  cet  axe,  bien  que  très  petit,  n’en  existe  pas  moins,  et  se 
produit  d’une  manière  continuelle.  Le  plan  de  l’équateur  céleste, 
mené  par  le  centre  de  la  terre,  perpendiculairement  à la  ligne  des 
pôles  TP,  change  donc  aussi  peu  à peu  de  direction  ; et  par  consé- 
quent la  ligne  des  équinoxes  TA,  intersection  de  ce  plan  avec  le 
plan  de  l'écliptique,  tourne  lentement  autour  du  centre  T de  la  terre, 
en  restant  dans  ce  dernier  plan.  Dans  l'espace  d’une  année,  la 
ligne  des  pôles  passant  de  la  direction  TP  à la  direction  Tp,  la 
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limite  des  équinoxes,  qui  était  d’abord  dirigée  suivant  TA,  viendra 
prendre  la  direction  Ta.  Au  bout  d’une  seconde  année,  la  ligne  des 
pôles  ayant  pris  la  position  T//,  la  ligne  des  équinoxes  sera  dirigée 
suivant  Ta',  et  ainsi  de  suite. 

Ce  changement  progressif  de  direction  de  la  ligne  des  équinoxes 
a une  influence  sur  les  époques  auxquelles  commencent  les  diverses 
saisons  de  chaque  année.  Le  printemps  commence  lorsque  cette 
ligne  est  dans  la  position  T'A',  passant  par  le  soleil  S.  Si  elle  res- 
tait toujours  parallèle  à elle-même,  le  printemps  de  l’année  sui- 
vante ne  commencerait  que  lorsque  la  terre,  ayant  fait  tout  le  tour 
de  l'écliptique,  viendrait  de  nouveau  se  placer  en  T'.  Mais  il  n on 
est  pas  ainsi.  D’après  le  sens  dans  lequel  la  ligne  des  équinoxes 
tourne  dans  le  plan  de  l'écliptique,  si  le  printemps  a commencé  à 
une  certaine  époque,  lorsque  la  terre  était  en  T',  il  commencera 
l'année  suivante  lorsqu'elle  sera  en  T', , de  telle  manière  que  la  nou- 
velle direction  T'A î de  la  ligne  des  équinoxes  passe  encore  par  le 
soleil  S;  un  an  plus  tard,  le  printemps  commencera  lorsque  la  terre 
sera  en  T' , et  ainsi  de  suite.  L’éppque  à laquelle  arrive  l’équinoxe 
du  printemps  précède  donc,  chaque  année,  d une  certaine  quantité, 
celle  à laquelle  il  serait  arrivé,  si  l’axe  de  la  terre  n’éprouvait  pas 
le  changement  continuel  de  direction  dont  nous  nous  occupons  : 
c’est  pour  cela  que  le  mouvement  de  révolution  de  cet  axe,  autour 
de  la  perpendiculaire  au  plan  de  lecliptique,  est  désigné  sous  le 
nom  de  prècession  des  équinoxes. 

§ 4 62.  Voyons  comment  ce  changement  progressif  de  direction 
de  la  ligne  des  pôles , et  par  suite  de  la  ligne  des  équinoxes , peut 
influer  sur  les  mouvements  apparents  que  nous  avons  étudiés  ; et 
comment,  par  conséquent,  le  phénomène  de  la  précession  des  équi- 
noxes a pu  être  découvert,  par  l’observation  de  ces  mouvements 
apparents. 

La  première  notion  que  nous  avons  acquise  sur  les  mouvements 
des  astres , est  celle  de  la  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste  au- 
tour de  la  ligne  des  pôles.  C'est  sur  la  connaissance  de  ce  mouve- 
ment que  nous  nous  sommes  basés,  pour  faire  choix , dans  le  ciel, 
do  certaihes  lignes  auxquelles  nous  avons  ensuite  rapporté  les 
positions  de  divers  astres.  Parmi  ces  lignes,  l’équateur  céleste  est 
celle  qui  joue  le  principal  rôle.  Mais  aussitôt  que  nous  avons  re-^ 
connu  que  le  mouvement  diurne  des  astres  était  une  pure  appa- 
rence, due  à ce  que  la  terre  tourne  autour  d’un  axe  mené  par  sou 
centre,  nous  avons  été  en  mesure  de  voir  que  cet  équateur  céleste 
n’avait  pas  d'existence  réelle  dans  le  ciel,  en  dehors  de  la  terre.  Si 
la  terre  venait  ii  être  anéantie,  ou  bien  si  elle  cessait  de  tourner 
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sur  elle-même,  il  ne  resterait  plus  aucune  trace  de  cet  équateur, 
que  nous  avions  cependant  regardé  tout  d'abord  comme  une  ligne 
immuable,  capable  par  sa  fixité  de  nous  faire  reconnaître  si  un 
astre  était  en  repos  ou  en  mouvement. 

Ces  considérations  nous  amènent  tout  naturellement  à ne  plus 
attribuer  à l’équateur  céleste  ce  caractère  de  fixité  que  nous  lui 
avions  supposé  d’abord.  La  position  de  ce  grand  cercle  de  la  sphère 
céleste  étant  déterminée  par  la  direction  de  l’axe  de  rotation  de  la 
terre , un  changement  dans  la  direction  de  cet  axe  doit  en  amener 
un  correspondant  pour  l'équateur.  En  sorte  que,  l’universalilé  des 
étoiles  étant  regardée  comme  constituant  à proprement  parler  la 
partie  fixe  de  la  sphère  céleste,  le  grand  cercle  de  l’équateur  doit 
se  déplacer  progressivement  sur  cette  sphère.  En  vertu  de  ce  dé- 
placement, l’équateur  doit  couper  l’écliptique  successivement  en 
différents  points,  c'est-à-dire  que  les  équinoxes  doivent  se  mouvoir 
le  long  de  l'écliptique.  Ainsi  EE,  fig.  226,  étant  la  position  de 

l’équateur  sur  la  sphère  céleste  à 
une  certaine  époque,  et  ABCD 
celle  de  l'écliptique,  que  le  centre 
du  soleil  semble  parcourir  dans 
le  sens  de  la  flèche , l’équateur 
doit  venir  successivement  se  pla- 
cer en  E'E',  E”E"...;  do  telle 
manière  que  l’équinoxe  du  prin- 
temps , en  allant  de  A en  A', 
puisde  A'  en  A",  et  ainsi  de  suite, 
marche  en  sens  contraire  du  sens 
dans  lequel  le  soleil  parcourt 
l’écliptique.  On  voit,  en  effet, 
qu’avec  un  pareil  déplacement  de  l’équateur,  et  par  suite  des 
équinoxes,  le  soleil,  partant  de  l’équinoxe  du  printemps  A,  y re- 
viendra un  peu  avant  d’avoir  fait  tout  le  tour  de  l’écliptique , ainsi 
que  nous  l’avons  annoncé  (§161). 

_ En  vertu  de  ce  mouvement  de  l’équateur  sur  la  sphère  céleste , 
les  étoiles,  tout  en  restant  immobiles,  changent  de  position  par 
rapport  à lui  ; l’ascension  droite  et  la  déclinaison  de  chacune  d’elles 
doivent  donc  varier  constamment  ; et  ces  variations,  que  l'on  peut 
constater  en  comparant  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons 
observées  à des  époques  éloignées  les  unes  des  autres , peuvent 
servir  à la  détermination  du  mouvement  de  l’équateur. 

Mais  les  choses  se  simplifient,  lorsque,  au  lieu  de  comparer  les 
diverses  valeurs  que  prennent  à différentes  époques  l’ascension 


Digitized  by  Google 


PRÊCESS10N  1>ES  ÉoliJNOXES.  301 

droite  et  la  déclinaison  d’une  même  étoile,  on  compare  les  valeurs 
correspondantes  de  sa  longitude  et  de  sa  latitude  (§  I i l).  Le  dé- 
placement de  l’équateur  sur  la  sphère  céleste  ne  change  pas  la  po- 
sition de  1 étoile  c,  I'kj.  226,  par  rapport  à l'écliptique;  la  latitude  eb 
île  l'étoile  doit  donc  rester  constamment  la  même;  et  la  longitude  Aü 
ne  doit  varier  qu  en  raison  du  mouvement  de  l'équinoxe  A,  que 
l'équateur  entraîne  avec  lui  en  sens  contraire  du  mouvement  appa- 
rent du  soleil  sur  l'écliptique.  Ainsi  le  mouvement  de  l'équateur 
sur  la  sphère  doit  être  rendu  manifeste  par  l’accroissement  conti- 
nuel qu’éprouvent  les  longitudes  des  différentes  étoiles,  accroisse- 
ment qui  doit  être  le  même  pour  toutes. 

C’est  en  constatant  cette  augmentation  progressive  des  longi- 
tudes des  étoiles,  qu'Hipparque  découvrit  la  précession  des  équi- 
noxes. Le  long  espace  de  temps  qui  s’est  écoulé  depuis  l’époque 
des  observations  faites  par  ce  grand  astronome  nous  permet  de 
mettre  le  phénomène  encore  plus  en  évidence  qu’il  n'avait  pu  le 
faire.  Ainsi  il  avait  trouvé,  en  l'an  128  avant  J -C.,  que  la  longi- 
tude de  l’épi  de  la  Vierge  était  de  1 74°  ; d'un  autre  côté , d’après 
des  observations  faites  par  Maskelyne,  la  longitude  de  celte  étoile, 
en  1802,  était  de  20l°4'44"  : l'excès  du  dernier  nombre  sur  le 
premier,  excès  qui  surpasse  27°,  est  entièrement  dù  au  déplace- 
ment de  l’équinoxe  du  printemps  sur  l’écliptique,  pendant  le  long 
espace  de  temps,  de  1930  années,  qui  sépare  les  observations 
(1  Hipparque  et  de  Maskelyne. 

L’exemple  qui  vient  d’être  cité  peut  servir  à déterminer  la  quan- 
tité dont  l’équinoxe  du  printemps  s’est  déplacé  en  moyenne  , cha- 
que année,  pendant  le  temps  auquel  il  se  rapporte.  Mais  on  peut 
aussi  trouver  la  grandeur  de  ce  déplacement  annuel  de  l'équinoxe, 
en  comparant  les  résultats  d’observations  faites,  à quelques  an- 
nées de  distance,  avec  les  moyens  précis  que  l'on  possède  actuel- 
lement: on  trouve  ainsi  que  1 équinoxe  parcourt  chaque  année  sur 
1 "écliptique  un  arc  do  o0",2.  11  faudrait,  d'après  cela,  qu'il  s’écou- 
làt  environ  26,000  ans,  pour  que  l'équinoxe  fit  le  tour  entier  de 
l écliplique,  s'il  conservait  toujours  la  vitesse  avec  laquelle  il  se 
meut  maintenant. 

Comme  on  a souvent,  en  astronomie,  à considérer  des  mouve- 
ments qui  se  font  sur  la  sphèro  céleste,  soit  suivant  l'écliptique, 
soit  suivant  des  lignes  qui  ne  s’en  écartent  pas  beaucoup,  on  a 
adopté  des  expressions  spéciales  pour  désigner  le  sens  de  ces  mou- 
vements. Tout  mouvement  qui  s'effectue  dans  le  sens  dans  lequel 
le  soleil  parcourt  lccliptique  prend  lo  nom  de  mouvement  direct; 
tout  mouvement  qui  a lieu  dans  le  sens  contraire  est  un  mouve- 
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ment  rétrograde.  Il  est  aisé  de  voir,  d’après  ce  qui  précède,  que 
le  mouvement  de  l’équinoxe  du  printemps  est  rétrograde  ; on  donne 
quelquefois  à ce  mouvement  le  nom  de  rétrogradation  des  équinoxes. 

§ 163.  S’il  est  vrai  que  la  ligne  des  pôles  de  la  terre  décrive 
un  cône  de  révolution  autour  de  la  perpendiculaire  au  plan  de 
l'écliptique  comme  axe  (§  161),  l’angle  compris  entre  le  plan  de 
l'écliptique  et  le  plan  de  l'équateur,  c’est-à-dire  l’angle  que  l’on 
désigne  habituellement  sous  le  nom  d'obliquité  de  l’écliptique, 
doit  conserver  constamment  la  môme  valeur  de  23”  28'.  C’est  ce 
qui  arrive  en  effet  à peu  [très,  cl  nous  ne  ferons  pas  attention  tout 
d'abord  aux  variations  qu'éprouve  cet  angle,  variations  sur  les- 
quelles nous  reviendrons  dans  un  instant. 

Le  mouvement  conique  de  l'axe  de  la  terre  autour  de  la  perpen- 
diculaire au  plan  de  l’écliptique  étant  supposé  se  continuer  indéfi- 
niment, avec  les  caractères  qu’il  présente  à l’époque  actuelle,  il 
devra  en  résulter  des  modifications  considérables  dans  les  positions 
des  étoiles  relativement  a l’équateur  et  aux  pôles  de  la  sphère  cé- 
leste. Le  pôle  P se  déplace  suivant  le  petit  cercle  PP'P",  dont 
tous  jes  points  sont  éloignés  de  23°  28'  du  pôle  K de  l’écliptique  ; 
il  va  donc  successivement  prendre  différentes  positions  dans  les 
constellations  que  ce  petit  cercle  traverse. 

L’étoile  polaire,  qui  tire  son  nom  do  la  position  qu’elle  occupe 
tout  près  du  pôle  boréal,  n’a  pas  toujours  été  dans  ces  conditions. 
Le  pôle  boréal  s’en  rapproche  constamment  depuis  un  temps  très 
long.  II  en  est  maintenant  à une  distance  d’environ  un  degré  et 
demi,  et  cette  distance  diminuera  encore  jusque  vers  l’année  21 20, 
où  elle  ne  sera  plus  que  d’environ  un  demi-degré.  A partir  de  là, 
le  pôle  boréal  s’éloignera  de  celte  étoile  ; et.  dans  13,000  ans,  il 
en  sera  à une  distance  d'enviroh  47  degrés.  Bien  longtemps  avant 
cette  époque,  l’étoile  cessera  d'être  dahs  les  conditions  qui  lui  ont 
fait  donner  le  nom  d’étoile  polaire. 

En  vertu  du  mouvement  de  précession,  le  pôle  boréal  se  rappro- 
che constamment  de  l'étoile  Wéga,  dont  il  est  éloigné  actuellement 
de  plus  de  51  degrés.  Dans  12,000  ans,  il  n'en  sera  plus  qu'à 
une  distance  d’environ  5 degrés  ; et  cette  étoile , par  son  vif 
éclat,  remplacera  avec  avantage  l’étoile  polaire  actuelle. 

On  trouve  un  effet  remarquable  de  la  précession  des  équinoxes, 
dans  les  positions  qu’occupent  les  signes  de  l’écliptique  {§  1 29)  par 
rapport  aux  constellations  d’où  ils  tirent  leurs  noms.  A l'époque 
d llipparque,  les  signes  de  l’écliptique  étaient  désignés  par  les  noms 
des  constellations  au  milieu  desquelles  ils  se  trouvaient  placés.  La 
rétrogradation  des  équinoxes  a depuis  constamment  déplacé  les 
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signes  parmi  ces  constellations  ; car,  l’écliptique  étant  toujours  di- 
visée en  12  parties  égales,  le  mouvement  rétrograde  de  l'équinoxe 
du  printemps,  qui  est  un  des  points  de  division,  détermine  néces- 
sairement un  mouvement  analogue  pour  les  autres  points.  Il  en  est 
résulté  que  les  signes  de  l'écliptique,  tout  en  conservant  les  mêmes 
noms,  sont  sortis  peu  à peu  des  constellations  au  milieu  desquelles 
ils  se  trouvaient  d'abord  , pour  venir  se  placer  dans  les  constella- 
tions voisines.  Nous  avons  vu  (§  162)  que,  depuis  Hipparque  jus- 
qu'à l'époque  actuelle,  l'équinoxe  du  printemps  a rétrogradé  de  plus 
de  27“ , c’est-à-dire  d une  quantité  qui  ne  diffère  pas  beaucoup  de 
la  grandeur  de  chacun  des  signes  ; et,  par  conséquent,  chaque  si- 
gne occupe  maintenant  sur  l’écliptique  à peu  près  la  place  qu'occu- 
pait le  signe  précédent  du  temps  d' Hipparque.  On  s'en  aperçoit 
facilement  en  jetant  les  yeux  sur  la  planche  II  (page  173).  Si  l'on 
suit , de  droite  à gauche , la  ligne  sinueuse  qui  représente  le  déve- 
loppement de  l’écliptique,  en  partant  du  point  où  celte  ligne  coupe 
1 équateur,  vers  la  droite  de  la  carte,  on  rencontre  successivement 
les  constellations  des  Poissons,  du  Bélier,  du  Taureau,  des  Gé- 
meaux, etc.  ; c’est-à-dire  que  le  signe  du  Bélier  est  dans  la  con- 
stellation des  Poissons,  celui  du  Taureau  dans  la  constellation  du 
Bélier,  et  ainsi  de  suite. 

§ ICI.  Diminution  séculaire  de  l’obliquité  de  l’écllptl- 

que.  — Dans  ce  qui  précède,  nous  avons  regardé  l’obliquité  de 
l’écliptique  comme  restant  toujours  la  même , puisque  nous  avons 
dit  que  l’axe  de  la  terre  décrit  un  cône  de  révolution  autour  de  la 
perpendiculaire  au  plan  de  l’écliptique  ; ce  qui  revient  à dire  que 
la  première  ligne  se  déplace  en  faisant  toujours  le  même  angle  avec 
la  seconde.  11  n’en  est  cependant  pas  rigoureusement  ainsi,  comme 
on  le  reconnaît  en  comparant  entre  elles  les  valeurs  de  l'obliquité  de 
l’écliptique  trouvées  à diverses  époques  éloignées  les  unes  des  au- 
tres. C’est  ce  que  le  tableau  suivant  mettra  complètement  en  évi- 
dence. 
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On  voit  que  l'obliquité  a constamment  diminué,  depuis  l'époque 
des  plus  anciennes  observations  que  l’on  connaisse.  Mais  cette  di- 
minution est  excessivement  faible , relativement  au  mouvement  do 
précession  que  nous  avons  étudié  dans  les  paragraphes  qui  précè- 
dent ; en  sorte  que,  pendant  un  temps  assez  long,  on  peut  en  faire 
abslraction,  et  regarder  par  conséquent  le  déplacement  de  Taxe  do 
la  terre  comme  s’effectuant  sur  la  surface  d'un  cône  de  révolution 
autour  de  la  perpendiculaire  au  plan  de  l'ccliptique. 

On  se  demande  naturellement  à quoi  tient  cette  diminution  lente 
de  l'obliquité  de  l’écliptique.  Doit-on  l'attribuer  à ce  que  l’axe  de 
la  terre,  tout  en  tournant  autour  de  l’axe  do  l'écliptique,  se  rappro- 
che peu  à peu  de  ce  dernier  axe  ? Ou  bien  doit-on  la  regarder 
comme  provenant  de  ce  que  l'axe  de  l’écliptique  se  déplace  lui- 
même  d’une  petite  quantité,  pendant  que  l’axe  de  la  terre  tourne 
autour  de  lui?  Le  plan  de  l'écliptique  peut  tout  aussi  bien  changer 
de  direction  dans  l'espace  que  le  plan  de  f équateur  ; eg  effet  on 
comprend  qu’il  peut  très  bien  arriver  que  le  centre  de  la  terre,  en 
se  mouvant  autour  du  soleil,  ne  reste  pas  toujours  exactement 
dans  un  même  plan.  L’observation  seule  doit  décider  la  question. 

L’écliptique  a été  supposée  invariable  dans  le  ciel  jusqu’à  Tv- 
cho-Brahé.  Mais  cet  astronome,  ayant  remarqué  que  les  latitudes 
des  étoiles  situées  vers  les  solstices  avaient  varié  d'au  moins  un 
tiers  de  degré , depuis  les  premières  observations  de  l’école 
d’Alexandrie,  en  a conclu  que  l'écliptique  se  déplaçait  lentement 
dans  l'espace.  L’examen  attentif  des  variations  éprouvées  par  les 
latitudes  des  diverses  étoiles  a fait  voir  que  le  mouvement  de 
l'écliptique  ne  diffère  pas  beaucoup  de  celui  que  ce  grand  cercle 
prendrait,  s'il  tournait  autour  de  la  ligne  des  équinoxes,  comme 
autour  d'une  charnière,  pour  se  rabattre  sur  le  plan  do  l’équa- 
teur. 

Ainsi  l'angle  que  l'équateur  fait  avec  l’écliptique  ne  varierait 
pas,  si  l’écliptique  conservait  une  position  fixe  dans  l'espace  : 
l'équateur  ne  ferait  que  tourner  autour  de  l’axe  de  l’écliptique,  de 
manière  que  la  ligne  des  pôles  décrive  un  cône  de  révolution  au- 
tour de  cet  axe.  Mais  l’écliptique  changeant  insensiblement  de  di- 
rection dans  l'espace,  il  en  résulte  que  le  mouvement  rétrograde 
des  équinoxes  est  accompagné  d’une  diminution  lente  de  l'obliquité 
de  l'écliptique. 

D’après  les  observations  modernes,  cette  diminution  de  l’obliquité 
est  actuellement  de  48"  par  siècle,  ou  de  0",48  par  année.  Sui- 
vant Delambre,  la  valeur  de  l’obliquité  en  1 800  était  de  23"  27 '37"  ; 
on  en  conclura  sans  peine  la  valeur  de  cet  angle  pour  une  autre 
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époque.  Ainsi  en  1830  elle  était  (le  23°  27'  33"  ; en  1900  elle  se 
réduira  à 23°  27' 9". 

C'est  l'obliquité  de  l'écliptique  qui  a servi  de  base  à la  division 
de  la  surface  do  la  terre  eh  cinq  zones  (§  134).  Le  changement 
continuel  de  la  valeur  de  cette  obliquité  entraîne  un  déplacement 
correspondant  des  tropiques  et  des  cercles  polaires,  dont  les  pre- 
miers se  rapprochent  constamment  de  l'équateur,  tandis  que  les 
derniers  se  rétrécissent  en  se  rapprochant  des  pôles.  Mais  le  chan- 
gement d’étendue  qui  en  résulte,  pour  la  zone  torride  et  pour  les 
zones  glaciales,  est  tellement  faible,  qu’on  peut  regarder  ces  zones 
comme  restant  les  mêmes  pendant  un  temps  très  long. 

§ 163.  Déplacement  lent  dn  périhélie  de  la  terre.  — 
En  même  temps  que  le  plan  de  l’orbite  décrite  par  la  terre  autour 
du  soleil  change  peu  à peu  de  direction  dans  l'espace,  l'ellipse  qu’elle 
parcourt  tourne  lentement  dans  ce  plan,  de  manière  que  son  grand 
axe  prend  successivement  différentes  directions.  11  est  aisé  de  voir 
comment  ce  mouvement  a pu  être  constaté  par  les  observations. 

Le  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil  occasionne,  comme 
nous  l’avons  vu,  le  mouvement  apparent  du  soleil  autour  de  la 
terre.  Dans  ce  mouvement  apparent , le  soleil  semble  décrire  une 
ellipse  précisément  égale  à celle  que  la  terre  décrit  autour  de  lui  ; 
et  les  directions  des  grands  axes  de  ces  deux  ellipses  sont  exacte- 
ment les  mêmes  (§  138).  11  en  résulte  nécessairement  que,  si  lu 
grand  axe  de  l'orbite  elliptique  do  la  terre  change  de  direction  dans 
son  plan , il  doit  en  être  de  même  du  grand  axe  de  l’ellipse  que  le 
soleil  semble  décrire  autour  de  la  terre.  Or  la  position  du  grand 
axe  de  cette  dernière  ellipse  est  indiquée  par  la  valeur  de  la  longi- 
tude du  périgée  solaire  . Il  suffit  donc  de  comparer  les  valeurs  de 
cette  longitude,  obtenues  à deux  époques  éloignées  l’une  de  l'autre, 
pour  reconnaître  si , dans  l’intervalle , le  périgée  est  resté  immo- 
bile, ou  a changé  de  position. 

Flamsteed  a trouvé,  en  1 690,  que  la  longitude  du  périgée  solaire 
était  de  277°35'31";  en  1775,  cette  longitude  était  de  279°3'1 7", 
d’après  Delambre.  Elle  a donc  varié,  dans  l’intervalle,  de  1°27'46", 
ou  5266":  ce  qui  fait  61  ",9’par  année.  Si  cet  accroissement  annuel 
de  la  longitude  du  périgée  solaire  était  seulement  égal  à 50", 2, 
quantité  dont  rétrograde  l’équinoxe  du  printemps  chaque  année, 
on  en  conclurait,  que  le  périgée  a conservé  la  même  place  parmi  les 
étoiles  ; l'accroissement  de  sa  longitude  devrait  être  attribué  uni- 
quement au  mouvement  de  l’équinoxe,  de  même  que  l’accroisse- 
ment qu’éprouvent  continuellement  les  longitudes  des  étoiles  (§162). 
Mais  la  longitude  du  périgée  augmente  chaque  année  de  1 l",7  de 
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plus  que  les  longitudes  des  étoiles  : cela  ne  peut  tenir  qu’à  ce  que 
le  périgée  se  déplace  sur  l'écliptique,  de  H", 7 par  an,  et  d'un 
mouvement  direct.  Pendanlque  la  lignedeséquinoxesTA,^.  227, 


rétrograde  pour  prendre  la  position  TA',  le  grand  axe  TM  tourne  de 
manière  à venir  se  diriger  suivant  TM'  ; en  sorte  que  la  longitude 
du  périgée  M,  comptée  à partir  de  la  ligne  des  équinoxes,  et  dans 
le  sens  de  la  (lèche,  s’accroît  de  la  somme  des  angles  ATA',  MTM'. 

C’est  la  position  du  grand  axe  de  l’ellipse  solaire,  par  rapport 
aux  lignes  des  équinoxes  et  des  solstices,  qui  détermine  les  diffé- 
rences de  durée  des  saisons  (§  I 47).  Le  mouvement  de  ce  grand 
axe  par  rapport  aux  équinoxes  et  aux  solstices,  mouvement  qui  ré- 
sulte de.  la  combinaison  du  déplacement  propre  du  grand  axe  avec 
la  rétrogradation  des  équinoxes,  doit  donc  amener  des  changements 
dans  les  durées  relatives  des  saisons.  En  remontant  dans  la  suite 
des  siècles , on  trouve  des  époques  auxquelles  les  durées  des  sai- 
sons présentaient  des  circonstances  três  différentes  de  celles  qu'elles 
présentent  à l'époque  actuelle.  Ainsi,  en  l’an  I2.'j()  de  1ère  chré- 
tienne, le  grand  axe  TM  coïncidait  avec  la  ligne  des  solstices  TI), 
et  le  périgée  avait  la  même  longitude  que  le  solstice  d'hiver  ; à 
cette  époque  la  durée  du  printemps  était  égale  à celle  de  l’été  , et 
la  durée  de  l’automne  égale  à celle  de  l'hiver.  En  remontant  plus 
loin,  et  attribuant  toujours  la  même  vitesse  au  mouvement  du  pé- 
rigée solaire  par  rapport  à l'équinoxe  du  printemps,  on  arrive  à ce 
résultat  remarquable,  que  le  périgée  coïncidait  avec  l’équinoxe 
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d'automne  (’.,  vers  l'an  4000  av.  J.-C.,  époque  à laquelle  la  plu- 
part des  clironologistes  fixent  la  création  du  monde  : alors  les  du- 
rées réunies  du  printemps  et  de  l'été  formaient  une  somme  égale 
ii  celle  des  durées  de  l'automne  et  de  l'hiver. 

§ 166.  Aberration. — La  terre  ne  peut  pas  se  mouvoir  autour 
du  soleil,  en  décrivant  l’orbite  elliptique  dont  nous  avons  parlé, 
sans  qu’il  en  résulte  pour  nous  un  déplacement  apparent  des  étoiles 
les  unes  par  rapport  aux  autres.  Si  l'on  considère,  par  exemple, 
deux  étoiles  situées  dans  une  région  du  ciel  dont  la  terre  s’éloigne 
à une  certaine  époque  de  l'année,  il  est  clair  que  la  distance  angu- 
laire de  ces  deux  étoiles  doit  aller  en  diminuant  ; lorsque  ensuite 
la  terre  se  rapproche  de  cette  région  du  ciel , la  distance  des  deux 
étoiles  doit  augmenter.  Mais  cet  effet  est  nécessairement  d’autant 
moins  sensible  , que  la  distance  qui  sépare  la  terre  des  étoiles  est 
plus  grande,  par  rapport  aux  dimensions  do  l'orbite  terrestre.  Kn 
sorte  que , s’il  arrivait  que  la  distance  à laquelle  nous  nous  trou- 
vons des  étoiles  fût  comme  infiniment  grande , relativement  à la 
distance  du  soleil  à la  terre,  le  mouvement  apparent  des  étoiles 
dont  nous  parlons  deviendrait  tout  à fait  insensible  ; les  dimen- 
sions de  l’orbite  de  la  terre,  malgré  la  grandeur  que  nous  leur  con- 
naissons, seraient  comme  nulles  à côté  de  l’énorme  distance  des 
étoiles,  et  les  choses  se  passeraient,  de  la  môme  manière  que  si  la 
terre  était  immobile. 

Depuis  que  les  astronomes,  adoptant  les  idées  soutenues  par 
Copernic,  regardaient  le  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil 
comme  une  vérité  incontestable,  rien  dans  les  observations  n’avait 
encore  indiqué  l’existence  du  mouvement  apparent  des  étoiles,  qui 
en  est  la  conséquence  nécessaire,  lorsque  Bradley  ( I ) entreprit  une 
série  de  recherches,  dans  le  but  de  combler  cette  lacune  de  la 
science.  Les  observations  qu’il  fit,  avec  un  degré  do  précision  qu’on 
n’avait  pas  encore  atteint  jusque-là,  n’eurent  pas,  sous  ce  rapport, 
le  succès  qu’il  en  attendait  : il  ne  parvint  pas  plus  que  ses  devan- 
ciers à mettre  en  évidence  cet  effet  du  mouvement  de  la  terre,  dont 
la  découverte  aurait  eu  le  double  avantage,  de  fournir  une  preuve 
de  plus  de  la  réalité  de  co  mouvement,  et  de  faire  connaître  la  dis- 
tance qui  nous  sépare  de  certaines  étoiles.  Mais  il  en  fut  ample- 
ment dédommagé  par  la  découverte  de  deux  phénomènes  d’une 
grande  importance,  savoir  : l'aberration,  et  la  nutation  de  l'axe  de 
la  terre.  Avant  de  faire  connaître  on  quoi  consistent  ces  deux  plié- 

(1)  Célèbre  astronome  anglais,  né  en  1fi92,  mort  en  17tî2.  Il  fut  nommé  en  1731 
Jirrrlonr  <h*  l’observatoire  île  Greenwich. 
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nomènes , entrons  dans  quelques  détails  relativement  au  mouve- 
ment que  Bradley  cherchait  et  qu’il  n'a  pas  trouvé. 

§ 167.  Si  un  observateur  était  placé  au  centre  même  du  soleil, 
pour  observer  une  étoile,  l’immobilité  du  soleil  ferait  qu'il  aperce- 
vrait l’étoile  toujours  dans  une  même  direction.  Mais  si , au  lieu 
d'occuper  cette  position  invariable,  il  se  trouve  sur  la  terre,  qui 
l'emporte  avec  elle  dans  son  mouvement  annuel  autour  du  soleil, 
les  choses  doivent  se  passer  tout  autrement.  La  direction  suivant 
laquelle  il  voit  l’étoile,  à un  instant  quelconque,  n'est  pas  la  même 
que  celle  suivant  laquelle  il  la  verrait,  s’il  était  au  centre  du  soleil  ; 
et  l’angle  compris  entre  ces  deux  directions  change  de  grandeur 
et  de  position  avec  le  temps:  l’étoile  doit  donc  sembler  se  mouvoir 
dans  le  ciel,  en  raison  du  déplacement  qu’éprouve  l’observateur. 

Supposons  qu'à  une  époque  quelconque,  la  terre  soit  en  T,  /ig.  î 2 8, 


sur  son  orbite  TT'T'T'  ',  et  que  l’étoile  observée  soit  en  K ; celte 
étoile  est  vue  dans  la  direction  TE.  Au  bout  de  quelque  temps,  la 
terre  s’étant  transportée  en  T , l’étoile  paraît  dans  une  direction  T E. 
autre  que  celle  TK  suivant  laquelle  on  la  voyait  d’abord.  Pour  nous 
rendre  compte  du  changement  progressif  de  cette  direction  sui- 
vant laquelle  on  voit  l’étoile  E,  à mesure  que  la  terre  se  déplace, 
cherchons  éomment  l’étoile  elle-même  devrait  se  déplacer,  pour 
qu’un  observateur,  immobile  au  centre  du  soleil,  la  vit  successive- 
ment de  la  même  manière  qu'on  la  voit  de  la  terre. 

Lorsque  la  terre  est  en  T,  l'étoile  paraît  suivant  la  direction  TE  ; 
si  l’on  mène  la  ligne  S»  égale  et  parallèle  à TE,  en  sorte  que  la  li- 
gne Ee  soit  aussi  égale  et  parallèle  à TS,  c'est  en  r que  devrait  être 
l'étoile,  pour  que  L observateur,  placé  au  centre  S du  soleil,  la  vît 
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exactement  de  mémo  qu'on  la  voit  de  la  terre.  De  mémo,  lorsque 
la  terre  est  en  T',  en  menant  Ee'  égale  et  parallèle  à T'S,  on  trou- 
vera la  position  e',  que  devrait  avoir  l’étoile,  pour  être  vuedu  point  S 
comme  on  la  voit  du  point  T'.  En  opérant  ainsi  pour  les  diverses 
positions  de  la  terre  sur  son  orbite  tT'T'T'",  on  verra  que  les 
directions  suivant  lesquelles  on  aperçoit  successivement  l’étoile  E 
sont  exactement  les  mêmes  que  si  I on  restait  immobile  au  centre  S 
du  soleil , et  que  l’étoile  parcourût  la  courbe  ee'e"e"\  qui  est  évi- 
demment égale  à l’orbite  tT'T"T"  de  la  terre,  et  placée  dans  un 
plan  parallèle  au  plan  de  cette  orbite. 

Ainsi , en  vertu  du  mouvement  annuel  de  la  terre  autour  du  so- 
leil, chaque  étoile  doit  sembler  décrire  annuellement,  dans  un  plan 
parallèle  au  plan  de  l’écliptique,  une  courbe  ec 'e"e'",  fig.  2?fl, 
que  l’on  peut  regar- 
der sans  grande  er- 
reur comme  se  con- 
fondant avec  un 
cercle  ; ou  plutôt , 
comme  nous  rappor- 
tons tout  à la  surface 
de  la  sphère  céleste , 
l’étoile  doit  sembler 
se  mouvoir  sur  cette 
sphère , en  parcou- 
rant la  courbe  mpnq , 
suivant  laquelle  elle 
coupe  la  surface  du 
cône  O ce'e"e'".  Vu  la 
grande  distance  de  ° 
l étoile  à la  terre,  la 
portion  de  la  surface 
do  la  sphère  céleste 
qui  se  trouve  à l’in-  Fig.  229. 

lérieur  de  ce  cône  est 

extrêmement  petite,  et  peut  être  regardée  comme  une  surface 
plane  ; en  sorte  que  la  courbe  mpnq  est  une  ellipse  qui  a son  grand 
axe  mn  parallèle  à l’écliptique,  et  son  petit  axe  pq  dirigé  perpendi- 
culairement à ce  grand  cercle.  Le  rapport  de  pq  à mn  varie  d’ail- 
leurs , suivant  que  l’axe  du  cône  est  plus  ou  moins  oblique  sur  le 
plan  de  sa  base,  ou,  ce  qui  revient  au  même,  sur  le  plan  de  l’éclip- 
tique ; en  sorte  que,  pour  une  étoile  qui  serait  située  au  pôle  même 
de  l’écliptique,  pq  serait  égal  à mn,  et  l’ellipse  deviendrait  un 
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cercle';  et  si  l’on  considère  des  étoiles  ayant  des  latitudes  de  plus 
en  plus  faibles,  on  trouve  que  les  ellipses  qu'elles  doivent  décrire 
sont  de  plus  en  plus  aplaties,  de  manière  à se  réduire  à de  simples 
lignes  droites , pour  les  étoiles  qui  se  trouvent  précisément  sur 
l’écliptique.  Quant  aux  dimensions  apparentes  de  cette  ellipse,  que 
chaque  étoile  semble  décrire  en  vertu  du  mouvement  de  la  terre 
autour  du  soleil , elles  sont  d'autant  plus  petites  que  l'étoile  est 
plus  éloignée  de  nous,  puisque  l'ellipse  résulte  de  l’intersection 
de  la  sphère  avec  un  cône  dont  la  base  est  toujours  égale  à l'or- 
bite de  la  terre,  quelle  que  soit  la  distance  à laquelle  se  trouve 
l’étoile  qui  occupe  le  centre  de  cette  base. 

Afin  de  bien  comprendre  les  résultats  obtenus  par  Bradley,  il  est 
nécessaire  que  nous  puissions  encore  savoir  quelle  position  une 
étoile  doit  occuper  à une  époque  quelconque , sur  l’ellipse  mpnq 
qu’elle  semble  décrire  annuellement  en  vertu  du  déplacement  de 
la  terre.  Nous  y parviendrons  facilement  de  la  manière  suivante: 
si  nous  nous  reportons  à la  fig.  228,  nous  verrons  que,  à l'époque 
où  la  terre  est  en  T,  l'étoile  semble  être  au  point  e de  son  orbite 
apparente  etfe"e"'.  Mais , à cette  époque , le  soleil  est  vu  de  la 
terre  suivant  la  ligne  TS,  de  même  direction  et  de  même  sens  que 
la  ligne  Ee.  Donc,  pour  avoir  la  position  que  1 étoile  semble  oc- 
cuper, à une  époque  quelconque,  sur  l’ellipse  mpnq , fig.  229  , il 
faut  voir  où  le  soleil  se  trouve,  à cette  époque,  sur  l'écliptique  ABCD, 
et  tracer,  dans  lo  cercle  ee'e"e'",  un  rayon  parallèle  au  rayon  de 
l’écliptique  qui  passe  par  cette  position  du  soleil  ; en  joignant  en- 
suite l’extrémité  du  rayon  ainsi  obtenu,  dans  le  cercle  ee'tf't"' , au 
centre  O de  la  sphère,  céleste , on  a une  ligne  qui  perce  la  sphère 
au  point  de  l’ellipse  mpnq,  où  l’étoile  semble  située.  Traçons  le 
cercle  de  latitude  KS  correspondant  à la  position  moyenne  do 
l’étoile,  et  supposons  que  le  soleil  soit  au  pied  S de  ce  cercle  de 
latitude , ce  qui  revient  à dire  que  la  longitude  da  soleil  est  égale 
à celle  de  l’étoile  ; nous  trouverons  la  place  correspondante  de 
l’étoile  sur  l'ellipse  mpnq,  en  menant  Ee  parallèle  à OS,  puis  cher- 
chant le  point  où  la  ligne  Oe  rencontre  la  surface  de  la  sphère. 
Mais  la  ligne  Ee,  étant  parallèle  à OS,  se  trouve  située  tout  entière 
dans  le  plan  du  cercle  de  latitude  KS;  donc  la  ligne  Oc,  contenue 
également  dans  ce  plan,  perce  la  sphère  au  point  p,  extrémité  du 
petit  axe  pq,  la  plus  voisine  de  1 écliptique.  Ou  verra  de  même 
que , lorsque  le  soleil  aura  dépassé  le  pied  S du  cercle  de  latitude 
de  l'étoile,  et  s’en  sera  éloigné  de  9o  degrés,  l'étoile  semblera 
située  dans  l’espace,  à l'extrémité  <•'  du  rayon  Ee'  perpendiculaire 
à Ee;  en  sorte  que  cette  étoile,  ramenée  par  la  pensée  sur  la  sur- 
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face  de  la  sphère  céleste , paraîtra  en  n,  à l une  des  extrémités  du 
grand  axe  de  l'ellipse  mpnq. 

Il  sera  facile  d'examiner  ainsi  quelles  sont  les  places  que  l'étoile 
doit  sembler  occuper  successivement  sur  l'ellipse  mpnq,  aux  di- 
verses époques  d une  année.  En  ne  nous  arrêtant  qu’aux  quatre 
principales  positions  que  l’étoile  prendra  chaque  année  sur  celle 
ellipse,  nous  pouvons  dire  qu  elle  sera  en  p à l’époque  où  le  soleil 
aura  la  môme  longitude  qu  elle  ; puis  qu’on  la  verra  successive- 
ment en  u,  en  q , et  en  ni,  lorsque  la  longitude  du  soleil  surpassera 
la  sienne  de  90  degrés,  de  1 80  degrés,  et  de  270  degrés. 

$ 168.  Pour  arriver  à reconnaître  l’existence  do  ce  mouvement 
annuel  apparent  de  chaque  étoile,  qui  est  une  conséquence  néces- 
saire du  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil,  Bradley  observa 
les  distances  zénithales  de  certaines  étoiles,  à leur  passage  au  mé- 
ridien. Il  se  servit,  pour  cela,  d'un  secteur  zénithal  de7"’,32  de 
rayon  (24  pieds  anglais).  Eet  instrument,  que  nous  n’avons  pas 
décrit  spécialement , n’est  autre  chose  que  le  cercle  mural  (§  85 
dont  on  aurait  supprimé  une  grande  partie  du  limbe  gradué,  pour 
le  réduire  à la  forme  d’un  secteur  circulaire  ; le  nom  de  secteur 
zénithal  lui  vient  de  ce  qu’il  sert  exclusivement  à observer  les  astres 
qui  passent  dans  le  voisinage  du  zénith.  Bradley  fit  ainsi  ses  ob- 
servations très  près  du  zénith,  afin  de  se  mettre  à l’abri  des  erreur^ 
qui  auraient  pu  résulter  des  réfractions  atmosphériques,  s’il  avait 
observe  des  astres  situés  à des  hauteurs  au-dessus  de  l'horizon 
notablement  différentes  de  90  degrés. 

Bradley  ayant  commencé  ses  observations  en  1 725,  et  les  ayant 
continuées  avec  assiduité,  ne  larda  pas  à reconnaître  que  les  étoilés 
dont  il  s’occupait  éprouvaient  do  petits  déplacements  annuels; 
mais  ces  déplacements  étaient  loin  de  se  faire  conformément  il  ce 
que  nous  avons  dit,  il  n’y  a qu’uh  instant  (§  <67).  11  trouva,  par 
exemplo,  que  l'étoile  y de  la  constellation  du  Dragon  (voyez  plan-* 
che  I , page  173)  était , en  mars  1 726 , de  20"  plus  au  sud  qu’en 
décembre  1 725  ; que,  du  mois  de  mars  au  mois  de  septembre  sui- 
vant, elle  avait  marché  de  39"  vers  le  nord  ; et  qu’enfin , en  dé- 
cembre 1726,  elle  était  revenue  au  point  où  elle  se  trouvait  une 
année  auparavant.  Si  le  déplacement  de  cette  étoile  eût  été  une 
simple  apparence  duc  au  mouvement  de  translation  de  la  terre 
autour  du  soleil , c’est  au  mois  de  décembre  qu’elle  aurait  dû 
être  le  plus  au  sud,  et  au  mois  de  juin  qu  elle  aurait  dû  être  le 
plus  au  nord  ; aux  mois  de  mars  et  de  septembre , elle  se  serait 
trouvée  dans  une  position  intermédiaire  entre  ces  deux  positions 
extrêmes.  En  effet,  l'ascension  droite  de  l’étoile  étant  d à peu  près 
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270  degrés  (planche  I),  et  le  pôle  de  l'écliptique  étant  entre  elle  et  le 
pôleboréal  de  l’équateur,  on  voit  que  le  pied  de  son  cercle  de  latitude 
coïncide  à peu  près  avec  le  solstice  d'hiver.  C’est  donc  au  mois  de 
décembre  , lorsque  le  soleil  se  trouve  dans  le  voisinage  de  ce  sol- 
stice, que  l’étoile  devrait  être  au  sommet  p de  l’ellipse  mpnq,  fitj.  229 
;)$  167);  et,  d'après  la  position  particulière  de  l’étoile  dont  il 
s’agit  , ce  sommet  p est  le  point  de  l’ellipse  qui  est  le  plus  éloigne 
du  pôle  nord.  De  même,  on  verrait  que  c’est  au  mois  de  juin  , à 
l'époque  du  solstice  d’été,  que  l’étoile  devrait  se  trouver  au  point  r/; 
c’est-à-dire  qu’à  celte  époque,  elle  devrait  être  plus  près  du  pôle 
nord  qu’à  toute  autre  époque  de  l'année.  Les  variations  successives 
de  la  distance  de  l'étoile  y du  Dragon  au  pôle  nord,  telles  que 
Bradley  les  a observées  , se  produisaient  bien  exactement  dans  le 
même  ordre  que  celles  que  le  mouvement  de  translation  de  la  terre 
pourrait  occasionner  ; mais  elles  étaient  constamment  en  retard  de 
trois  mois  sur  ces  dernières. 

g 169.  Il  était  impossible,  d’après  cela,  de  regarder  les  dépla- 
cements observés,  comme  étant  le  résultat  du  changement  de  di- 
rection de  la  ligne  qui  joint  l'étoile  à la  terre , en  raison  de  ce  que 
la  terre  prend  successivement  différentes  positions  autour  du  soleil. 
Après  avoir  cherché,  pendant  quelque  temps,  quelle  pouvait  être 
la  cause  de  ce  phénomène,  dont  le  changement  de  position  de  la 
terre  ne  pouvait  plus  rendre  compte,  Bradley  pensa  qu’il  pouvait 
être  un  effet  de  la  transmission  successive  de  la  lumière,  dont  la 
vitesse  avait  été  trouvée  cinquante  ans  auparavant  par  Roemer, 
ainsi  que  nous  l’expliquerons  plus  tard.  L’examen  attentif  de  l'in- 
fluence que  pouvait  avoir  la  transmission  non  instantanée  de  la  lu- 
mière sur  la  direction  suivant  laquelle  on  aperçoit  une  étoile,  le 
confirma  pleinement  dans  cette  idée;  et  il  publia,  en  1728,  une 
explication  complète  du  phénomèneque  ses  observations  lui  avaient 
révélé,  phénomène  que  l'on  désigne  habituellement  sous  le  nom 
d aberration  de  lu  lumière , ou  simplement  d'aberrution.  Voici  en 
quoi  consiste  cette  explication. 

Quoique  la  vitesse  de  la  lumière  soit  excessivement  grande  , 
puisqu’elle  parcourt,  par  seconde,  environ  77  000  lieues  de  4 kilo- 
mètres, cette  vitesse  ne  peut  pas  être  regardée  comme  infiniment 
grande , relativement  à la  vitesse  que  possède  la  terre  dans  son 
mouvement  autour  du  soleil,  fin  effet,  si  l’on  regarde  l'orbite  de  la 
terre  comme  un  cercle  de  38  millions  de  lieues  de  rayon,  et  qu'on 
suppose  que  la  terre  se  meut  uniformément  sur  ce  cercle,  dont  elle 
fait  le  tour  en  365  jours  et  un  quart,  on  trouve  facilement  qu  elle 
parcourt  un  peu  plus  de  7 lieues  et  demie  (7‘,6)  par  seconde  ; la 
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\ ilesse  do  la  lumière  est  donc  seulement  environ  10  000  fois  plus 
grande  que  celle  de  la  terre. 

La  vitesse  que  possède  un  observateur,  emporté  par  la  terre  dans 
son  mouvement  autour  du  soleil,  doit  faire  qu’il  n'attribue  pas  aussi 
exactement  la  même  direction  aux  rayons  de  lumière  venant  d une 
étoile,  que  s'il  était  complètement  en  repos.  Pour  le  faire  compren- 
dre facilement,  concevons  que  l’observateur  vise  leloilo  au  moyen 
d’une  lunette  munie  d’un  réticule.  Au  moment  où  la  terre  est  en  T, 
/ii/.  “230,  l’étoile  étant  dans  la  direction  TE,  Taxe  optiquo  do  la 
lunette  ne  doit  pas  être  di- 


que  TA,  ou  T'A',  telle  que  la  croisée  des  fils,  placée  en  T',  parcoure 
la  distance  T'T,  en  vertu  du  mouvement  de  la  terre,  pendant  que 
la  lumière  parcourt  la  distance  A'T  : on  voit,  en  effet,  que  la  lu- 
mière qui  traverse  le  centre  optique  de  l’objectif  A',  lorsque  la 
lunette  occupe  la  position  T'A',  arrive  en  T lorsque  la  lunette  a 
pris  la  position  TA,  et  peut,  par  conséquent,  aboutir  à la  croisée 
des  lils  qui  se  trouve  alors  au  point  T. 

L’observateur,  qui  considère  la  direction  de  l’axe  optique  de  sa 
lunette  comme  étant  celle  des  rayons  lumineux  qui  viennent  de  l é- 
loile,  commet  donc  une  erreur;  il  croit  l'étoile  dans  la  direction  Je, 
tandis  quelle  est  dans  la  direction  TE.  C’est  en  cela  que  consiste 
l'aberration  do  la  lumière.  D'ailleurs,  cette  erreur  n'est  pas  inhé- 
rente à l'emploi  d une  lunette  à réticule;  quel  que  soit  le  moyen 
dont  on  se  servira  pour  lixer  la  direction  suivant  laquelle  l'étoile 
paraît,  qu’on  se  serve  d’alidades  à pinnules,  ou  qu’on  regardé  sim- 
plement l etoile  sans  se  servir  d'aucun  instrument,  lo  même  raison- 
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nement  fera  voir  que  l’œil  lui-mème,  pour  apercevoir  l'étoile,  devra 
se  diriger  suivant  la  ligne  Te,  suivant  laquelle  on  devait  précé- 
demment orienter  l'axe  optique  de  la  lunette. 

Ainsi,  la  vitesse  dont  l’observateur  est  animé,  on  vertu  du  mou- 
vement de  la  terre , fait  que  l'étoile  semble  être  située  dans  la 
direction  Te,  autre  que  la  direction  TE,  dans  laquelle  elle  se  trouve 
réellement.  Pour  avoir  la  direction  apparente  Te,  il  est  clair  qu’il 
suflira  de  prendre  sur  TE  une  longueur  quelconque  TR;  de  mener 
par  le  point  R,  parallèlement  à la  direction  T'T  du  mouvement  de 
la  terre,  une  ligneJtr  dont  le  rapport  à TR  soit  égal  au  rapport 
do  la  vitesse  de  la  terre  à celle  de  la  lumière  ; et,  enfin,  do  joindre 
le  point  T au  point  r,  ainsi  obtenu  : le  triangle  TRr  sera  semblable 
au  triangle  A'TT',  et,  par  conséquent,  la  ligne  Tr  sera  parallèle 
à T'A'.  L’angle  ETe,  compris  entre  la  direction  apparente  et  la 
direction  réelle  do  l’étoile , et  que  l’on  nomme  angle  d’aberration , 
aura  diverses  grandeurs,  suivant  que  l’on  considérera  telle  ou 
telle  étoile,  et  que  la  terre  sera  en  tel  ou  tel  point  de  son  orbite. 
Mais  cet  angle  ne  variera  qu’en  raison  de  la  variation  de  l’angle  rRT , 
formé  par  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  avec  la  direction 
réelle  TE  de  l’étoile  ; car,  la  vitesse  de  la  lumière  étant  la  même 
pour  toutes  les  étoiles,  et  celle  de  la  terre  pouvant  être  regardée 
comme  constante  pendant  toute  l’année,  ce  qui  est  bien  suffisant 
pour  lu  question  qui  nous  occupe,  on  pourra  prendre  toujours  les 
mêmes  longueurs  TR,  Rr,  pour  construire  l’angle  rTR.  L’angle  cTE 
aura  donc  sa  plus  grande  valeur,  lorsque  Rr  sera  perpendiculaire 
à Tr,  ou  bien,  ce  qui  est  tt  peu  près  la  même  chose,  en  raison  de 
la  petitesse  .de  l’angle  eT,  lorsque  le  mouvement  de  la  terre  sera 
dirigé  perpendiculairement  à la  direction  réelle  TE  de  l’étoile;  dans 
ce  cas,  l’angle  d’aberration  cTE  est  de  20", 45. 

§ 170.  Voyons  maintenant  comment  la  position  apparente  d une 
étoile,  à côté  de  sa  position  réelle,  doit  changer  aux  diverses  époques 
d une  année,  par  suite  du  changement  continuel  de  direction  de  la 
vitesse  de  la  terre.  Pour  cela  nous  ferons  encore  ce  que  nous  avons 
déjà  fait  pour  étudier  l’effet  produit  par  le  changement  de  position 
de  la  terre  §167)  : nous  chercherons  comment  l’étoile  devrait  se 
déplacer  dans  l’espace,  pour  qu’un  observateur,  immobile  au  centre 
du  soleil,  la  vit  successivement  dans  les  différentes  directions  sui- 
vant lesquelles  elle  paraît  aux  observateurs  que  la  terre  emporte 
dans  son  mouvement.  De  plus,  pour  ne  pas  compliquer  les  choses, 
nous  supposerons  que  la  vitesse  de  la  terre  détermine  seule  un 
changement  dans  la  direction  suivant  laquelle  on  aperçoit  l’étoile, 
aux  diverses  époques  d’une  année  : nous  ferons  donc  abstraction  du 
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changement  de  direction  de  l’étoile,  provenant  de  ce  que  la  terre 
se  transporte  successivement  en  différents  points  de  l’espace;  c’est- 
à-dire  que  nous  regarderons  les  dimensions  do  l’orbite  terrestre 
comme  nulles  relativement  à la  distance  à laquelle  se  trouve  l'étoile, 
et  les  lignes  qui  joignent  cette  étoile  aux  différentes  positions  de  la 
terre  comme  toutes  parallèles  à celle  qui  la  joint  au  soleil.  Lorsque 
la  terre  est  en  T,  fùj.  231,  sa  vitesse  est  dirigée  suivant  la  tan- 
gente TA  à son  or- 
bite , c’est-à-dire 
suivant  une  ligne 
qui  est  à peu  prés 
perpendiculaire  au 
rayon  TS,  car  l'or- 
bite de  la  terre  ne 
diffère  pas  beaucoup 
d'un  cercle  dont  le 
soleil  Soccuperait  le 
centre.  Menons  par 
le  points  une  ligne 
SE , dirigée  vers 
l’étoile  E que  nous 
considérons,  et  par 
conséquent  paral- 
lèle à la  ligne  qui 
jondrait  l’étoile  à la 
terre,  d’après  ce  que  nous  admettons  ; menons  ensuite,  par  un 
point  lt  de  cette  ligne  SE  , parallèlement  à la  tangente  TA  , une 
ligne  Rrdont  le  rapport  à SR  soit  égal  au  rapport  de  la  vitesse  de 
la  terre  à la  vitesse  de  la  lumière  : c'est  parallèlement  à Sr  que 
l'étoile  sera  aperçue  par  un  observateur  placé  sur  la  terro,  en  T, 
ainsi  que  cela  résulte  de  ce  que  nous  avons  expliqué  précédem- 
ment. L'étoile,  au  lieu  d’être  en  E,  devrait  donc  se  trouver  en  e , à 
1 intersection  de  la  ligne  Sr  prolongée  avec  la  ligno  Ee  parallèle 
à Rr,  pour  que  l’observateur,  immobile  en  S,  la  vît  exactement  de 
la  même  manière  qu’il  la  voit  étant  sur  la  terre  T.  Lorsque  la  terre 
est  en  T',  l’observateur  qui  y est  situé  voit  l’étoile  parallèlement  .à 
une  direction  Sr'  qu’on  obtient  par  un  moyen  analogue  ; et , pour 
que  cet  observateur,  immobile  au  centre  du  soleil,  la  voie  de  la 
même  manière,  il  faut  admettre  que  l'étoile  s'est  transportée  en  r', 
ii  l’extrémité  d’une  ligne  Ee'  égale  à Ee  et  parallèle  à la  tangente 
on  T'  à l’orbite  de  la  terre.  Il  est  aisé  de  voir,  d’après  cela,  que,  si 
l’on  mène  par  le  point  E des  lignes  Ee',  Ee",  Ee'",..,  toutes  égales 
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à Ee,  et  respectivement  parallèles  aux  tangentes  à l'orbite  terrestre 
en  T',  T",  T'"...,  l'étoile  devra  décrire  la  courbe  eeVV"  formée 
par  les  extrémités  de  ces  lignes,  pour  qu’un  observateur  immobile 
au  centre  du  soleil  la  voie  constamment  dans  la  direction  oii  il  la 
verrait,  s’il  était  sur  la  terre,  et  participait  à son  mouvement. 

La  courbe  e«W",-  que  l’étoile  doit  ainsi  paraître  décrire  an- 
nuellement, en  vertu  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  est 
évidemment  un  cercle  dont  le  plan  est  parallèle  au  plan  de  l’éclip- 
tique. Le  résultat  auquel  nous  parvenons  a donc  une  certaine  ana- 
logie avec  celui  que  nous  avons  obtenu  , lorsque  nous  cherchions 
le  mouvement  apparent  de  l'étoile  produit  par  le  changement  de 
position  de  la  terre  dans  l'espace:  dans  chacun  des  deux  cas,  l’étoile 
semble  décrire  un  cercle  dont  le  plan  est  parallèle  au  plan  de 
l'écliptique.  Mais  il  y a,  entre  les  deux  résultats,  des  différences 
essentielles  que  nous  allons  signaler. 

Le  cercle  que  l'étoile  doit  sembler  décrire  en  vertu  du  change- 
ment de  position  de  la  terre  dans  l'espace  a exactement  les  mêmes 
dimensions  que  l’orbite  de  la  terre,  quelle  que  soit  la  distance  à 
laquelle  se  trouve  l'étoile;  celui  que  l'étoile  semble  parcourir,  en 
vertu  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction  appa- 
rente des  rayons  de  lumière  qui  en  viennent,  a,  au  contraire,  des 
dimensions  plus  ou  moins  grandes,  suivant  que  l’étoile  est  plus  ou 
moins  éloignée;  le  rayon  F.ede  ce  Cercle  doit  toujours  correspondre 
à un  môme  angle  ESc,  quelle  que  soit  la  distance  ES  de  l'étoile 
au  soleil.  On  reconnaît  par  là  que  l’effet  du  changement  de  position 
de  la  terre  dans  l'espace  doit  être  d'autant  moins  sensible,  pour 
une  étoile  en  particulier,  que  celte  étoile  est  plus  éloignée  : tandis 
que  1 effet  produit  par  l'aberration  de  la  lumière  doit  être  exacte- 
ment le  même  pour  toutes  les  étoiles , malgré  la  grande  inégalité 
qui  doit  exister  dans  les  distances  qui  les  séparent  do  nous. 

Une  autre  différence  capitale,  entre  les  deux  effets  quenous 
comparons,  consiste  en  ce  que,  à un  instant  quelconque,  l'étoile  ne 
doit  pas  occuper  des  positions  analogues  sur  les  doux  cercles  qu  elle 
semble  décrire.  Dans  le  cas  où  l’on  considère  le  cercle  que  l'étoile 
parcourt  en  apparence,  en  raison  du  changement  de  position  de  la 
terre,  on  voit  qu’elle  doit  so  trouver,  à chaquo  instant,  à l’extrémité 
du  rayon  E«,  parallèle  à la  ligno  TS  qui  joint  la  terre  au  soleil, 
ftg.'iis  (page  308);  dans  l'autre  cas,  l influencede  la  vitesse  de 
la  terre,  sur  la  direction  que  I on  attribue  aux  rayons  de  lumière 
venus  de  l’étoile,  fait  paraître  cette  étoile  à l'extrémité  du  rayon  F.e, 
parallèle  à la  tangente  à l'orbite  terrestre  en  T,  /ig.  231,  et  par 
conséquent  perpendiculaire  au  rayon  TS  de  cette  orbite.  En  sorte 
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que,  si  l’on  compare  les  positions  successives  et  correspondantes 
de  l'étoile  sur  les  cercles  qu'elle  doit  sembler  décrire  en  vertu  de 
chacune  de  ces  deux  causes  dont  nous  étudions  les  effets,  on  voit 
que,  sur  le  second  cercle,  elle  est  toujours  en  retard  de  00  dogïés, 
par  rapport  à la  position  qu'elle  occupe  en  môme  temps  sur  le 
premier. 

bien  de  plus  facile  maintenant  que  de  voir  comme  une  étoile 
doit  sembler  se  déplacer  annuellement  sur  la  sphère  céleste,  par 
suite  de  la  vites=e  dont  l'observateur  est  animé  à chaque  instant, 
('.ette  vitesse  produit  le  môme  effet  que  si,  l’observateur  étant  im- 
mobile, l'étoile  parcourait  chaque  année  un  cercle  re'  r'V",  fig.  232, 
parallèle  au  plan  de 
I écliptique  ABCD  ; 
donc  l’étoile  doit  pa- 
raître décrire  sur  la 
sphère  céleste  l’el- 
lipse mpnq , suivant 
laquelle  la  sphère 
coupe  le  cène  Oee' 
eV".  Celte  ellipse  a 
encore  son  grand  axe 
«w»  parallèle  à l'éclip- 
tique, et  son  petit 
axe  pq  dirigé  suivant 
le  cercle  de  latitude 
KS  qui  passe  par 
son  centre.  Le  rap-  ° 
port  du  petit  axe  au 
grand  varie  exacte- 
ment de  même  que 
dans  le  cas  de  la  pre-  Fip.  232. 

inière  ellipse  que 

nous  avons  trouvée  (§  1 67),  suivant  la  position  que  l’étoile  occupe 
sur  la  sphère,  par  rapport  à l’écliptique  ; ces  deux  axes  seraient 
égaux,  et  l’ellipse  deviendrait  un  cercle,  pour  l’étoile  qui  serait 
située  au  pôle  même  de  l'écliptique;  plus  la  latitude  de  l'étoile  est 
petite,  plus  l'ellipse  s’aplatit;  enfin  pour  une  étoile  siiuée  sur 
l’écliptique,  l’ellipse  se  réduit  à son  grand  axe.  Quant  à la  gran- 
deur apparente  du  grand  axe  de  l’ellipse,  elle  est  la  même  pour  , 
toutes  les  étoiles.  Ce  grand  axe  correspond  au  double  de  la  plus 
«grande  déviation  que  les  rayons  venus  de  l’étoile  doivent  éprouver 
on  apparence,  par  suite  de  l’influence  de  la  vitesse  de  la  terre  : car. 

27. 
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sans  cette  influence,  l'étoile  serait  vue  constamment  au  centre  de 
l'ellipse  dont  il  s'agit  : le  grand  axe  de  l'ellipse  est  donc  vu  sous 
un  angle  40", 90.  double  de  la  valeur  que  nous  avons  assignée  au 
plus  grand  angle  formé  par  la  direction  apparente  d une  étoile 
avec  sa  direction  réelle  (§  1 69). 

Si  l’on  veut  savoir  quelle  est,  à chaque  époque  do  l'année,  la  po- 
sition que  l’étoile  doit  sembler  occuper  sur  l’ellipse  mpnq,  il  suffit 
do  se  rappeler  ce  que  nous  avons  dit  il  n’v  a qu’un  instant  : savoir 
que,  sur  le  cercle  ee'e"e"',  fig.  '232,  qu  elle  semble  décrire  dans 
l'espace,. par  suite  de  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  elle  est 
toujours  en  retard  de  90  degrés,  par  rapport  à la  position  où  elle  se 
trouve  sur  le  cercle  analogue  qu  elle  doit  sembler  décrire  en  vertu 
du  déplacement  de  la  terre.  Quand  on  aura  trouvé  le  point  du  cercle 
ee'e"e"'  où  l’étoile  semble  placée  à une  époquo  quelconque,  on 
n'aura  qu  a joindre  ce  point  au  centre  O de  la  sphère,  pour  avoir 
le  point  correspondant  de  l’ellipse  mpnq.  En  opérant  de  cette  ma- 
nière, on  reconnaîtra  que,  lorsque  le  soleil  est  en  S,  c’est-à-dire 
au  pied  du  cercle  de  latitude  KS  de  l’étoile,  celle-ci  doit  paraître 
placée  au  sommet  m de  l'ellipse  mpnq  ; et  de  même , que  l'étoile 
se  trouvera  en  apparence  aux  points  p.  n , q , lorsque  la  longitude 
du  soleil  surpassera  la  sienne  de  90  degrés,  «le  180  degrés , et  de 
270  degrés. 

§ 171.  Si  l’on  se  reporte  maintenant  aux  résultats  des  observa- 
tions faites  par  Bradley  sur  l'étoile  y du  Dragon,  on  verra  qu'ils 
s’accordent  complètement  avec  l’effet  que  doit  produire  l'influence 
de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction  suivant  laquelle  on  voit 
une  étoile.  Le  pied  du  cercle  de  latitude  de  y du  Dragon  coïnci- 
dant à peu  près  avec  le  solstice  d’hiver,  celte  étoile  devait  être  au 
point  m de  son  ellipse  apparente  mpnq , lors  des  observations  faites 
en  décembre  1725  ; elle  devait  être  en  p au  mois  de  mars  1720  , 
en  n au  mois  de  juin  do  la  mémo  année,  en  q au  mois  de  septembre, 
et  de  nouveau  en  m au  mois  de  décembre.  Les  observations  mon- 
trèrent en  effet  que,  do  décembre  1 725  à mars  1 726,  l’étoile  avait 
marché  de  20"  vers  le  sud  ; que,  du  mois  de  mars  1726  au  mois 
de  septembre  suivant,  elle  avait  marché  de  39"  en  sens  contraire, 
c'est-à-dire  vers  le  nord;  et  qu'enfîn,  en  décembre  1726,  elle  se 
retrouvait  au  môme  lieu  qu'en  décembre  1725. 

Tous  les  mouvements  analogues , trouvés  par  Bradley  dans  les 
diverses  étoiles  qu'il  avait  observées,  s’accordent,  aussi  hien  que 
celui  que  nous  avons  pris  pour  exemple,  avec  les  conséquences 
de  là  théorie  que  nous  venons  d'exposer,  relativement  à la  déviation 
que  la  vitesse  de  la  terre  fait  éprouver  en  apparence  aux  rayons 
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lumineux  venant  d'une  étoile.  Cet  accord  ayant  été  constaté  par 
Bradley,  il  regarda  les  mouvements  annuels , qu’il  avait  reconnus 
dans  les  diverses  étoiles  soumises  à ses  observations,  comme  étant 
réellement  dus  à cette  déviation  apparente  des  rayons  lumineux, 
produite  par  la  combinaison  de  la  vitesse  de  la  terre  avec  celle  de 
la  lumière. 

Le  phénomène  de  l'aberration , ainsi  découvert  par  Bradley,  et 
confirmé  par  toutes  les  observations  faites  depuis  sa  découverte , 
doit  être  regardé  comme  étant  d’une  extrême  importance  en  as- 
tronomie. En  effet,  outre  qu'il  a servi  à constater  l'exactitude  des 
idées  émises  par  Roemer  sur  la  transmission  successive  de  lâ  lu  - 
mière,  il  a fourni  une  preuve  directe  de  la  réalité  du  mouvement  de 
la  terre  autour  du  soleil.  Si  la  terre  était  en  repos,  les  mouvements 
annuels  des  étoiles,  observés  par  Bradley,  seraient  tout  à fait  inex- 
plicables ; tandis  que  leur  explication  est  toute  naturelle,  dès  qu'dn 
admet  que  le  mouvement  du  soleil  n'est  qu’une  apparence  due  à 
ce  que  la  terre  se  meut  autour  de  cet  astro. 

Dans  ce  qui  précède,  nous  n'avons  parlé  que  du  mouvement  de 
translation  de  la  terre  autour  du  soleil,  et  nous  n’avons  rien  dit  du 
mouvement  de  rotation  de  la  terre  sur  elle-même.  La  vitesse  dont 
est  animé  un  observateur,  placé  sur  la  terre,  est  cependant  le  ré- 
sultat de  l’existence  simultanée  de  ces  deux  mouvements;  on  peut 
la  regarder  comme  étant  la  résultante  de  deux  vitesses  composantes, 
dont  l'une  est  la  vitesse  due  au  mouvement  de  translation  de  la 
terre,  et  l’autre  est  la  vitesse  due  à son  mouvement  de  rotation 
sur  elle-même.  Mais  cette  seconde  vitesse  composante  est  extrê- 
mement petite  par  rapport  à la  première  ; à l'équateur  de  la  terre, 
oii  elle  est  plus  grande  que  partout  ailleurs,  elle  n’estrque  les  0,0 1 3 
de  la  vitesse  avec  laquelle  le  centre  de  la  terre  se  meut  autour  du 
soleil.  On  peut  donc  ne  pas  tenir  compte  de  la  vitesse  composante 
due  à la  rotation  de  la  terre , et  regarder  la  vitesse  dont  l'observa- 
teur est  animé  comme  étant  simplement  la  vitesse  du  centre  de  la 
terre:  la  modification  que  la  vitesse  due  à la  rotation  de  la  terre 
apporte  au  phénomène  de  l’aberration  est  trop  faible  pour  qu’il  y 
ait  lieu  de  s’en  préoccuper. 

§ 172.  Nutation  de  l’axe  de  la  terre.  — Après  avoir  décou- 
vert l'aberration,  Bradley  ne  s’en  tint  pas  là.  fl  continua  à observer 
les  distances  zénithales  des  étoiles  qui  passaient  dans  le  voisinage 
de  son  zénith,  et  bientôt  il  reconnut  que  l'aberration  ne  pouvait  pas 
rendre  complètement  compte  des  déplacements  qu  elles  éprouvaient 
flans  le  ciel.  En  faisant  la  part  de  l'aberration  , c'est-à-dire  en  ra- 
menant chaque  étoile  dans  la  position  où  il  aurait  dû  la  voir,  si  la 
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direction  des  rayons  lumineux  qui  en  venaient  n avait  pas  été 
modifiée  par  l'influence  de  la  vitesse  de  la  terre,  il  trouva  que  les 
diverses  étoiles  soumises  à ses  observations  changeaient  encore  peu 
à peu  de  position  dans  le  ciel  ; mais  ce  changement  de  position 
n était  pas  annuel,  comme  celui  que  devait  produire  le  déplacement 
de  la  terre  dans  son  mouvement  autour  du  soleil.  C'est  ainsi,  par 
exemple,  qu'il  vit  l'étoile  y du  Dragon  s'avancer  constamment  vers 
le  pôle  boréal,  depuis  l'année  1 727  jusqu'à  l'année  1 736:  et  à partir 
de  cette  dernière  époque,  l'étoile  commença  à se  mouvoir  en  sens 
contraire,  c'est-à-dire  à s'éloigner  du  pôle  boréal.  Les  autres  étoiles 
qu’il  observait  également  lui  donnèrent  des  résultats  analogues. 

Bradley  pensa  que  ces  changements  lents,  dans  la  position  des 
étoiles  par  rapport  au  pôle,  changements  qui  concordaient  tous 
ensemble , devaient  tenir  à ce  que  l'axe  de  la  terre  éprouvait  une 
oscillation  de  part  et  d'autre  de  sa  position  moyenne,  ou , suivant 
l'expression  consacrée  depuis,  une  nutation.  Un  pareil  mouvement 
de  l’axe  de  la  terre  devait,  en  effet,  tantôt  rapprocher,  tantôt  éloi- 
gner le  pôle  de  certaines  étoiles;  et,  par  conséquent,  ces  étoiles 
devaient  sembler  elles-mêmes  se  rapprocher  et  s'éloigner  alterna- 
livement  du  pôle.  La  demi-oscillation  que  Bradley  avait  observée, 
de  1727  à 1736,  s'étant  effectuée  dans  l'espace  de  9 ans,  il  supposa 
que  la  nutation  de  l’axe  de  la  terre  était  réglée  sur  le  mouvement 
des  nœuds  de  la  lune,  mouvement  que  nous  ferons  connaître  plus 
lard,  et  qui  s’effectue  complètement  en  un  peu  plus  de  18  ans.  Il 
communiqua  ses  idées  à l'astronome  français  Lemonnier,  et  le  pria 
d’observer  en  même  temps  que  lui  la  seconde  moitié  de  la  période 
de  la  nutation  qu'il  avait  découverte.  Ce  que  Bradley  avait  prédit 
arriva  ; et,  en  1743,  Lemonnier  et  lui  no  conservèrent  plus  aucun 
doute  sur  la  réalité  de  la  nutation  qu'il  avait  soupçonnée. 

La  théorie  de  la  gravitation  universelle,  venant  en  aide  à l’obser- 
vation, a fait  connaître  la  cause  et  les  lois  de  la  nutation  de  l'axe 
de  la  terre.  Voici  en  quoi  consiste  ce  mouvement  Nous  avons  dit 
(§  161)  que  1 axe  de  la  terre  TP,  fig.  225  (page  298',  ne  reste  pas 
toujours  parallèle  à lui-même,  et  qu'il  se  déplace  lentement,  en 
décrivant  un  cône  de  révolution  autour  de  la  perpendiculaire  TK  au 
pian  de  l’écliptique;  c’est  ce  qui  constitue  la  précession  des  équi- 
noxes. Mais  les  choses  ne  se  passent  pas  tout  à fait  ainsi.  L’axe  do 
la  terre  TP,  fig.  233,  se  meut  sur  la  surface  d’un  petit  cône  à base 
elliptique  T mtm'n';  et,  en  même  temps,  ce  petit  cône  se  déplace, 
de  manière  que  son  axe  TO  décrive  un  cône  de  révolution  autour 
de  la  perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique.  C’est  dans  le 
mouvement  du  petit  cône  T»mm'ii/,  autour  de  la  ligné  TK , que 
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consiste  la  précession  des  équinoxes  ; el  lo  mouvement  de  l'axe  de 
la  terre  , sur  la  surface  de  ce  petit  cône,  n'est  autre  chose  (pie  la 
nutation  de  cet  axe.  On  voit,  en  effet , qu’en  vertu  de  ce  dernier 
mouvement,  le  pôle  boréal  de  la  sphère  céleste  se  rapproche  el 
s’éloigne  alternativement  des  étoiles  qui  l’environnent. 

La  grand  axe  mm'  de  l'ellipse , qui  sert  de  base  au  cône,  de  nu- 
tation , est  dirigé  dans  le  plan  qui  passe  par  son  axe  TO  et  par  la 
perpendiculaire  TK  au  plan  de  l'écliptique;  son  amplitude  est 
de  19", 3.  Le  petit  axe  de  l'ellipse  est  de  1i",4.  On  comprend, 
d'après  cela , que  les  dimensions  de  la  courbe  miim'n'  ont  été  con- 
sidérablement exagérées  sur  la  fig.  233,  puisque  l'angle  KTO 
est  de  23"  28',  tandis  que 
l'angle  mTm'  n est  que  de 
1 9",  3.  Le  pôle  P fait  le  tour 
de  cette  ellipsedans  l'espace 
d’environ  1 8 ans  | ; il  re- 
vient en  >n  chaque  fois  que 
le  nœud  ascendant  de  la 
lune  se  trouve  à l’équinoxe 
do  printemps  (voyez  plus 
loin.au  chapitrede  la  Linr). 

Pour  savoir,  à une  époque 
quelconque,  quelle  est  la 
position  du  pôle  sur  l'el- 
lipse, il  faut  imaginer  un 
cercle  décrit  sur  le  grand 
axe  mm1  comme  diamètre, 
et  supposer  qu’un  point  Z parcourt  uniformément  ce  cercle,  dans 
le  sens  de  la  flèche,  de  manière  à revenir  toujours  en  m aux  époques 
auxquelles  le  pôle  P doit  s'y  trouver;  à un  instant  quelconque,  le 
pôle  P est  toujours  situé  au  point  de  rencontre  de  l'ellipse  mtim'n' 
avec  une  perpendiculaire  à son  grand  axe  menée  par  la  position 
qu'occupe  le  point  Z à cet  instant. 

Il  est  aisé  de  voir  que,  par  suite  de  la  nutation  de  l’axe  de  la 
terre , le  pôle  boréal  de  la  sphère  céleste  s'approche  et  s’éloigne 
alternativement  du  pôle  de  l'écliptique;  l’obliquité  de  l’écliptique 
éprouve  donc  un  changement  de  grandeur  périodique  : celte  obli- 
quité s'écarte  do  sa  valeur  moyenne,  tantôt  en  moins,  tantôt  en 
plus,  d une  quantité  qui  va  jusqu  à 9", 65.  De  môme  l’équinoxe  du 
printemps  n’a  pas,  à chaque  instant,  la  position  qu’il  aurait  sur 
l'écliptique,  si  le  pôle  P était  au  point  O,  au  lieu  d’étre  en  un  des 
points  de  la  petite  ellipse  dont  O est  le  centre  ; cet  équinoxe  est , 
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tantôt  en  avance,  tantôt  en  retard  sur  la  place  qu'il  occuperait  en 
vertu  de  la  précession  seule  : il  oscille  de  part  et  d'autre  de  celte 
position  moyenne,  et  est  animé  en  conséquence  d'une  vitesse  va- 
riable dans  son  mouvement  rétrograde  sur  l'écliptique. 

§ 173.  Parallaxe  annuelle  des  étoiles.  — Malgré  tous  les 
soins  que  Bradlev  mit  à faire  ses  observations,  il  no  put  parvenir 
à reconnaître  l'existence  du  mouvement  annuel  des  étoiles  qui  fai- 
sait l'objet  principal  de  ses  recherches;  c’est-à-dire  du  déplacement 
que  les  étoiles  doivent  éprouver  en  apparence  dans  le  ciel , par 
suite  du  changement  de  position  de  la  terre  aux  diverses  époques 
d'une  année  (§  1 67).  Lorsque  nous  avons  voulu  nous  rendre  compte 
de  la  déviation  apparente  des  rayons  venus  d une  étoile,  produite 
par  l’influence  de  la  vitesse  de  translation  de  la  terre , nous  avons 
admis  que  l'étoile  était  tellement  éloignée,  que  les  lignes  qui  la  joi- 
gnent aux  différentes  positions  de  la  terre  pouvaient  être  regardées 
comme  parallèles  entre  elles  ($  170);  et  c’est  ainsi  que  nous  avons 
reconnu  qu’en  vertu  de  l'aberration  seule,  chaque  étoile  devait 
sembler  décrire  annuellement  une  certaine  ellipse  sur  la  sphère 
( éleste.  Si  la  distance  de  l'étoile  à la  terre  n’était  pas  aussi  grande 
que  nous  l'avons  supposé,  et  que  par  conséquent  les  lignes  qui  la 
joignent  aux  différentes  positions  que  prend  la  terre , dans  son 
mouvement  autour  du  soleil,  fussent  notablement  obliques  les  unes 
par  rapport  aux  autres,  le  mouvement  apparent  de  l’étoile  serait 
plus  complexe  : il  résulterait  de  la  coexistence  de  ces  deux  effets, 
dont  l'un  est  dû  à l’influenco  de  la  vitesse  de  la  terre  sur  la  direction 
des  rayons  lumineux , et  l'autre  est  dû  au  déplacement  de  la  terri» 
dans  l’espace.  Mais  ces  deux  effets  ont  entre  eux  une  différence 
essentielle  que  nous  avons  signaléo.  Celui  qui  est  dû  à la  vitesse 
de  la  terre  est  indépendant  de  la  distance  à laquelle  se  trouve 
l’étoile.  Le  grand  axe  de  l'ellipse  que  chaque  étoile  semble  décrire, 
en  vertu  de  l’aberration,  est  le  même  pour  toutes  les  étoiles.  Au 
contraire,  l’effet  produit. par  le  déplacement  de  la  terre  dans  l’es- 
pace dépend  entièrement  de  la  distance  qui  sépare  l'étoile  de  la 
terre  ; le  grand  axe  de  1 ellipse  que  l'étoile  semble  décrire  sur  la 
sphère,  par  suite  de  ce  déplacement  de  la  terre,  est  d’autant  plus 
petit  que  l’étoile  est  plus  éloignée.  On  comprend  donc  que  la 
coexistence  de  ces  deux  effets  donnera  lieu  à des  résultats  très  di- 
vers, suivant  qu'il  s’agira  d'une  étoile  plus  ou  moins  éloignée  de* 
la  terre  : tandis  que  1 ellipse  d'aberration  conservera  les  mômes 
dimensions,  l’ellipse  due  au  déplacement  de  la  terre  sera  plus  ou 
moins  grande,  et  aura  par  conséquent  une  influence  plus  ou  moins 
marquée  sur  le  mouvement  apparent  total  de  l'étoile. 
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Bindley  n'ayant  rien  trouvé  autre  chose,  dans  le  mouvement 
apparent  annuel  des  étoiles  qu’il  a observées,  que  ce  qui  résultait 
directement  du  phénomène  de  l’aberration , on  doit  en  conclure 
que,  pour  toutes  ces  étoiles,  le  mouvement  annuel  dû  au  déplace- 
ment de  la  terre  était  trop  faible  pour  qu’il  ait  pu  s’en  apercevoir. 

Il  n était  pas  possible  de  tirer  de  là  la  conséquence  que  la  terre  no 
se  mouvait  pas  autour  du  soleil , car  la  découverte  de  l'aberration 
avait  fourni  une  preuve  positive  de  la  réalité  de  ce  mouvement  ; 
tout  ce  qu'on  pouvait  dire,  c’est  que  les  étoiles  observées  par 
Bradlev  étaient  tellement  éloignées , que  les  dimensions  de  l’orbite 
de  la  terre  étaient  comme  nuiles,  relativement  à la  distance  qui  la 
séparait  de  ces  étoiles.  De  ce  que  Bradlev  n’avait  pas  trouvé  ce 
qu'il  cherchait,  ce  n’était  pas  une  raison  pour  que  d’autres  ne  le 
trouvassent  pas,  en  observant  d’autres  étoiles. 

§ 1 74.  On  comprend  tout  l’intérêt  que  devait  inspirer  aux  astro- 
nomes la  découverte,  et  surtout  la  mesure  de  ce  mouvement  annuel 
des  étoiles  dû  au  déplacement  de  la  terre,  quand  on  pense  que,  de 
la  connaissance  de  ce  mouvement,  on  peut  déduire  immédiatement 
celle  des  distances  de  ces  astres  à la  terre.  L’angle  SET,  fig.  234, 
compris  entre  les  lignes  qui 
joignent  une  étoile  E au  so- 
leil S et  à la  terre  T,  n’est 
autre  chose  que  l’angle  sous 
lequel,  étant  placé  sur  l’é-  tig-  234. 
toile,  on  verrait  le  rayon  ST 
de  l’orbite  terrestre.  Si  nous 
faisons  abstraction , comme 
nous  l'avons  déjà  fait,  du 
changement  de  grandeur  de 
ce  rayon  ST  avec  la  position 
de  la  terre  sur  son  orbite , 
nous  pouvons  dire  que  la  plus  grande  valeur  de  l'angle  SET  cor- 
respond au  cas  où  l'angle  STE  est  droit:  cette  plus  grande  valeur 
de  l’angle  SETestce  qu'on  nomme  lupamlliixeunnuellc  de  l’étoile  E. 
Ainsi,  la  parallaxe  annuelle  d’une  étoile,  c'est  l’angle  sous  lequel, 
étant  placé  sur  l’étoile,  on  verrait  de  face  le  rayon  de  l'orbite  de  la 
terre.  Si  l’on  se  reporte  à ce  qui  a été  dit  précédemment  (§  I 67), 
on  verra  que  la  parallaxe  annuelle  est  précisément  la  moitié  de 
l’angle  sous-tendu  par  le  grand  axe  de  l'ellipse  que  l'étoile  doit 
sembler  décrire  annuellement  on  vertu  du  déplacement  de  la  terre 
autour  du  soleil.  11  est  clair,  d’après  cela,  que,  de  la  connaissance 
de  ce  mouvement  annuel,  pour  une  étoile  en  particulier,  On  peut 
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déduire  immédiatement  celle  de  la  parallaxe  annuelle  de  celle 
étoile,  et  par  suite  en  conclure  le  rapport  qui  existe  entre  la  dis- 
tance de  l’étoile  au  soleil  et  le  rayon  de  l’orbite  de  la  terre. 

Pendant  longtemps  les  efforts  des  astronomes  furent  infructueux 
|iour  déterminer  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles.  Tout  ce  qu'on 
pouvait  dire,  d’après  l’ensemble  des  observations  entreprises  pour 
y arriver,  c'est  que  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  observées  no 
dépassait  pas  I".  Ce  n’est  qu'en  1838  que  la  science  s’enrichit 
d'une  première  donnée  positive  sur  ce  sujet.  Bessçl,  directeur  de 
l'observatoire  de  Kœnigsberg,  annonça  à cette  époque  qu'il  était 
parvenu  à déterminer  la  parallaxe  annuelle  de  l’une  des  étoiles  de 
la  constellation  du  Cygne,  celle  qui  porte  le  n°  61  (voyez  planche  I, 
page  173).  Nous  allons  voir  en  quoi  consiste  la  marche  qu’il  a 
suivie. 

§ 173.  Nous  avons  dit  (§  1 67)  qu'en  vertu  du  déplacement  de  la 
terre  dans  l’espace,  chaque  étoile  doit  sembler  décrire  annuellement 
une  certaine  ellipse  sur  la  sphère  céleste;  et  nous  avons  obsejvé 
ensuite  que  cette  ellipse  doit  avoir  des  dimensions  plus  ou  moins 
petites,  suivant  que  l’étoile  est  plus  ou  moins  éloignée  de  la  terre, 
il  en  résulte  que,  si  une  étoile  se  trouve  à une  distance  de  nous 
notablement  moins  grande  que  les  étoiles  que  nous  apercevons  dans 
son  voisinage,  son  mouvement  elliptique  annuel  sera  plus  étendu 
quo  celui  de  ces  autres  étoiles;  elle  devra  donc  nous  paraître  al- 
lernativement  se  rapprocher  et  s’éloigner  d'elles. 

Il  est  extrêmement  probable  que  les  étoiles  sont  très  diversement 
éloignées  du  soleil.  Les  recherches  des  astronomes  ayant  conduit  à 
admettre  que  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  les  moins  éloignées 
était  au  plus  égale  à I",  on  doit  en  conclure  que,  pour  la  plupart 
des  étoiles,  cette  parallaxe  annuelle  est  tellement  faible  qu  elle  est 
lout  à fait  insensible  aux  observations;  c’est-à-dire  que  le  déplace- 
ment de  la  terre,  dans  son  mouvement  autour  du  soleil,  ne  donne 
lieu  à aucunchangementappréciabledansla  position  apparente  de  ces 
étoiles,  qui  par  conséquent  peuvent  être  regardées  comme  entiè- 
rement Soustraites  à cet  effet  du  mouvement  de  la  terre.  S’il  existe 
dans  une  région  du  ciel  une  étoile  assez  rapprochée  de  nous  pour 
que  sa  parallaxe  annuelle  ne  soit  pas  insensible,  et  si,  en  même 
temps,  les  autres  étoiles  de  la  même  région,  étant  situées  beaucoup 
plus  loin  que  la  première,  n’éprouvent  aucun  changement  de  posi- 
tion par  suite  du  déplacement  de  la  terre,  il  est  clair  que  le  moux  e • 
ment  annuel  apparent  de  la  première  étoile  pourra  être  déterminé 
en  la  comparant  aux  étoiles  qui  sont  dans  son  voisinage  : ces  der- 
nières étoiles  sont  autant  de  points  de  repère  tixes,  qui  serviront  à 
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constater  et  à mesurer  le  changement  de  position  de  l’étoile  dont 
la  parallaxe  n'est  pas  insensible. 

C’est  sur  ces  idées  que  Bessel  s’est  basé  pour  rechercher  la  pa- 
rallaxe annuelle  de  la  61' du  Cygne.  Le  mouvement  propre  de 
cette  étoile,  mouvement  dont  nous  parlerons  plus  tard,  lui  ayant 
fait  supposer  qu’elle  devait  être  une  des  étoiles  les  moins  éloignées 
de  la  terre , il  chercha  à reconnaître  si  elle  se  déplaçait  périodique- 
ment, aux  diverses  époques  de  chaque  année,  par  rapport  aux 
étoiles  qui  l’environnent  dans  le  ciel.  A cet  effet,  il  mesura  succes- 
sivement et  un  grand  nombre  do  fois  les  distances  angulaires  qui 
la  séparaient  de  deux  étoiles  voisines , éloignées  d’olle,  l’une  d’en- 
viron 8',  et  l’autre  de  près  de  \1' . On  comprend  avec  quel  soin 
. ces  mesures  do  distances  angulaires  devaient  être  effectuées,  pour 
arriver  à mettre  en  évidence  un  mouvement  annuel  qui  avait 
échappé  jusque-là  à l’investigation  des  aslronomos.  Les  lunettes 
ordinaires  à réticules  no  pouvaient  pas  être  employées  : un  des  fils 
d’un  réticule,  quelque  fins  qu’ils  soient,  aurait  été  capable  de  cou- 
vrir complètement  la  portion  de  la  sphère  céleste  dans  laquelle 
s’effectuait  le  mouvement,  annuel  de  l’étoile.  Bessel  se  sorvit  pour 
cela  d’un  instrument  spécial,  de  l’héliomèlrc,  que  nous  avons  décrit 
précédemment  (§  L22j  à l’occasion  de  la  mesure  du  diamètre  ap- 
parent du  soleil;  la  fig.  185  (page  229)  représente  l’instrument 
même  à l’aide  duquel  il  fit  ses  observations.  Voici  comment  il  opéra. 

Après  avoir  dirigé  l’instrument  vors  les  deux  étoiles  dont  il  vou- 
lait mesurer  la  distance,  et  avoir  fait  tourner  l’objectif  autour  do 
Taxe  de  la  lunette , de  manière  à amener  le  plan  de  séparation  des 
deux  demi-lentilles  à être  parallèle  5 la  ligne  qui  joignait  les  deux 
étoiles,  il  faisait  glisser  la  demi-lentille  mobile  le  long  de  ce  plan 
do  séparation;  alors  les  images  de  chacune  des  deux  étoiles  se  dé- 
doublaient : la  première  do  ces  étoiles  donnait  lieu  aux  deux  images 
a,  a',  /(’(/.  235,  et  la  seconde  produisait  les  deux  images  b,  b'.  Lu 
continuant  à faire  glisser  la  demi-lentille 
mobile  à côté  de  l’autre,  il  Voyait  les  images 
a',  b',  s'éloigner  de  plus  en  plus  des  images 
a,  b ; et  bientôt  l’image  mobile  a'  de  la  pre- 
mière étoile  coïncidait  avec  l’image  fixe  b de 
la  seconde.  Il  aurait  pu  s’arrêter  là  : la  quan- 
tité dont  la  demi-lentille  mobile  avait  été 
déplacée , pour  amener  les  images  a'  et  b à coïncider,  c’est-à-dire 
pour  faire  parcourir  à l’image  a'  la  distance  ub  des  deux  images 
fixes,  aurait  fourni  la  mesure  de  cette  distance  ub.  Mais,  au  lieu  do 
cela,  Bessel  continuait  à faire  mouvoir  la  demi-lentille  mobile, 
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jusqu’à  ce  que  les  images  mobiles  a',  b fussent  placées  au  delà 
de  a,  b,  fig.  2^6,  de  manière  à former  trois  distances  al>,  ba',  a'b\ 
égales  entre  elles  ; il  est  clair  que , pour  cela  , la  moitié  mobile  de 
l'objectif  avait  dû  se  déplacer  du  double  de  la  quantité  dont  elle  se 
serait  déplacée,  pour  produire  seulement  la  coïncidence  des  deux 
images  b,  et  que  le  déplacement  total  de  cette  demi-lentille  pou- 
vait également  servir  à déterminer  la  distance  ab  des  deux  étoiles. 
Bessel  jugeait  à la  simple  vuo  de  l’égalité  des  trois  distances 
«6,  ba\  a'b'\  il  trouvait  plus  exact  d’opérer  ainsi  que  d’établir  la 
coïncidence  des  deux  images  b. 

Les  observations  nombreuses  et  extrêmement  précises  faites  par 
Bessel,  conformément  à ce  que  nous  venons  de  dire,  lui  manifes- 
tèrent d’une  manière  incontestable  l’oxislence  du  mouvement  an-  . 
nuel  et  périodique  de  la  61e  du  Cygnç,  dû  au  déplacement  de  la 
terre  autour  du  soleil.  A certaines  époques  de  l’année,  cette  étoile 
se  rapprochait  constamment  de  l une  des  deux  étoiles  auxquelles  il 
la  comparait,  et  en  même  temps  elle  s’éloignait  de  l’autre  ; six  mois 
plus  tard , elle  se  mouvait  en  sens  contraire , par  rapport  à ces 
étoiles  de  comparaison.  Après  avoir  discuté  les  divers  résultats  qu’il 
avait  trouvés  par  l’observation,  il  fixa  à 0",35  la  parallaxe  annuelle 
de  la  61e  du  Cygne.  Des  observations  faites  depuis,  à l'observa  - 
toire  de  Poulkowa  (près  de  Saint-Pétersbourg) , ont  pleinement 
confirmé  le  résultat  trouvé  par  Bessel. 

§ 176.  Depuis  la  découverte  de  Bessel,  d’autres  astronomes  ont 
encore  déterminé  les  parallaxes  annuelles  de  quelques  étoiles  ; mais 
il  n’y  a guère  que  la  parallaxe  de  VVéga , ou  * de  la  Lyre , dont  la 
valeur  ait  été  obtenue  avec  un  degré  d’exactitude  qui  approche  de 
celle  relative  à la  61'  du  Cygne.  Cette  parallaxe  de  VVéga  , d’a- 
près les  observations  de  MM.  Slruvc  et  Peters  (do  Poulkowa) , est 
de  0",23. 

Pour  que  la  grandeur  apparente  d’une  ligne  droite,  vue  de  face, 
se  réduise  à 0",35,  il  faut  que  cette  ligne  soit  à une  distance  de 
l’œil  égale  à 595  435  fois  sa  longueur.  Or,  la  parallaxe  annuelle  de  . 
la  61e  du  Cygne  n’est  autre  chose  que  la  grandeur  apparente  du 
rayon  de  l’orbite  de  la  terre,  vu  de  face  par  un  observateur  qui 
serait  placé  sur  l’étoile  même  : donc  la  distance  de  cette  étoile  au 
soleil  est  de  plus  de  595  000  fois  la  distance  moyenne  du  soleil  à 
la  terre.  11  est  difficile  de  se  faire  une  idée  un  peu  nette  d’une  si 
énorme  distance.  Si  on  l’exprimait  en  lieues  , on  aurait  un  nombre 
considérable  qui  ne  représenterait  rien  à l’esprit,  parce  qu’il  sorti- 
rait trop  des  limites  des  nombres  que  nous  rencontrons  habituel- 
lement. Le  meilleur  moyen  auquel  nous  puissions  avoir  recours, 
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pour  apprécier  à sa  juste  valeur  cette  grande  distance  du  soleil  à 
la  6 I e du  Cygne,  consiste  à chercher  le  temps  que  la  lumière  met  à 
la  parcourir.  La  lumière,  dont  la  vitesse  est  d'environ  77  000  lieues 
par  seconde,  emploie  8m  18*  à venir  du  soleil  à la  terre;  il  lui  faut 
plus  de  9 ans  pour  parcourir  la  distance  qui  nous  sépare  de  l’étoile 
dont  il  s'agit. 

D'après  la  valeur  qui  a été  assignée  à la  parallaxe  annuelle  de 
Wéga,  sa  distance  au  soleil  est  à la  distance  de  la  01e  du  Cygne, 
dans  le  rapport  de  3 à 2 : la  lumière  met  environ  1 4 ans  à nous 
venir  de  Wéga. 

On  comprend  maintenant  pourquoi  nous  avons  dit  (§73)  que  les 
considérations  basées  sur  l'étude  du  mouvement  diurne  des  étoiles 
étaient  loin  de  pouvoir  nous  donner  une  idée  de  la  distance  qui 
nous  sépare  de  ces  astres.  L’étude  attentive  des  circonstances  que 
présente  le  mouvement  diurne  en  divers  lieux  de  la  terre  montre 
bien  que  les  dimensions  du  globe  que  nous  habitons  sont  insensibles 
relativement  à la  distance  qui  existe  entre  lui  et  les  étoiles.  Mais 
les  développements  dans  lesquels  nous  venons  d’entrer  nous  font 
voir  que  l'orbite  de  la  terre,  dont  le  rayon  est  24  000  fois  plus  grand 
que  celui  du  globe  lui-méme,  se  trouve  à très  peu  près  dans  le 
même  cas;  puisque  le  déplacement  de  la  terre  le  long  de  cette  or- 
bite n’influe  pas  d’uno  manière  appréciable  sur  la  position  appa- 
rente do  la  plus  grande  partie  des  étoiles,  et  que  ce  n’est  que  par 
l'emploi  de  moyens  d’une  précision  extraordinaire  qu’on  a pu  recon- 
naître l'influence  extrêmement  faible  de  ce  déplacement  sur  un  très 
petit  nombre  d’entre  elles. 

§ 177.  Résumé  des  notions  acquises  sur  le  mouvement 

de  la  terre.  — Avant  de  quitter  le  sujet  qui  vient  de  nous  oc- 
cuper, il  ne  sera  pas  inutile  do  résumer  en  peu  de  mots  les  divers 
résultats  auxquels  nous  sommes  parvenus,  relativement  au  mouve- 
ment de  la  terre. 

Le  soleil  est  immobile  dans  l'espace;  ou  au  moins  nous  le  re- 
gardons comme  tel,  jusqu’à  ce  que  des  considérations  que  nous  dé- 
velopperons plus  tard  nous  montrent  qu’il  est  probablement  animé 
d’un  mouvement  de  translation , dont  nous  n avons  pas  encore 
pu  reconnaître  l’existence  dans  les  phénomènes  que  nous  avons 
étudiés. 

La  terre  se  meut  autour  du  soleil,  en  décrivant  chaque  année  une 
ellipse  dont  cet  astre  occupe  un  des  foyers;  elle  parcourt  son  orbito 
elliptique  conformément  à la  loi  des  aires.  Le  plan  de  cette  orbite 
no  conserve  pas  une  position  invariable  dans  l’espace;  il  change^, 
peu  à peu  de  direction , ce  qui  occasionne  une  diminution  progres- 
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sive  do  l'obliquité  de  l'écliptique.  I.e  grand  axo  do  I ellipse  décrile 
par  la  terre  change  aussi  insensiblement  de  direction,  en  tournant 
très  lentement  autour  du  soleil,  dans  le  sens  môme  du  mouvement 
de  la  terre. 

En  môme  temps  que  la  terre  se  meut  autour  du  soleil , elle  est 
animée  d'un  mouvement  de  rotation  sur  elle- môme  f autour  d'un 
axe  incliné  par  rapport  au. plan  de  son  orbite.  Cet  axo  de  rotation 
do  la  terre  se  transporte  à peu  près  parallèlement  à lui-môme  ; en 
sorte  que,  pendant  un  certain  temps,  il  peut  être  regardé  comme 
étant  toujours  dirigé  vers  un  môme  point  du  ciel.  Cependant,  ce 
parallélisme  ne  se  conserve  pas  rigoureusement;  Taxe  de  la  terre 
est  animé  dans  l'espace  d'un  double  mouvement,  qui  change  peu 
à peu  sa  direction.  Il  possède  d’abord  un  mouvement  moyen,  en 
vertu  duquel  il  tourne  autour  de  la  perpendiculaire  au  plan  de  l'é- 
cliptique, en  faisant  avec  elle  un  angle  qui  resterait  toujours  le 
môme,  si  le  plan  de  l'écliptique  no  changeait  pas  lui-môme  de  direc- 
tion dans  l'espace.  En  outre,  il  oscille  autour  de  la  position  moyenne 
qui  résulte  du  mouvement  précédent  considéré  seul,  et  décrit  ainsi 
un  petit  cône  elliptique,  dont  celte  position  moyenne  est  Taxe  de 
figure. 

Le  mouvement  do  translation  de  la  terre  autour  du  soleil  est  la 
cause  du  mouvement  annuel  dont  le  soleil  nous  paraît  animé,  il 
occasionne  un  mouvement  apparent  annuel  de  chaque  étoile,  mou- 
vement dont  l'amplitude  est  d autant  plus  petite  que  l'étoile  est  plus 
éloignée  ; la  grande  distance  à laquelle  se  trouvent  les  étoiles  fait 
que,  pour  la  plupart  d'entre  elles,  ce  mouvement  est  trop  faible 
pour  ôlre  sensible  aux  observations,  et  que  l’on  n'a  pu  on  constater 
l'existence  que  dans  un  très  petit  nombre  de  cas.  La  vitesse  dont 
la  terre  est  animée,  dans  son  mouvement  autour  du  soleil,  fait 
paraître  les  astres  dans  une  direction  un  peu  différente  de  celle  dans 
laquelle  ils  se  trouvent  réellement,  et  occasionne  ainsi  le  mouve- 
ment apparent  des  étoiles,  que  nous  avons  désigné  sous  le  nom 
d'nberralion. 

La  rotation  de  la  terre  sur  elle-mômo  donne  lieu  aux  apparences 
du  mouvement  diurne  du  ciel  ; c'est  elle  qui  produit  la  succession 
des  jours  et  des  nuits  en  chaque  lieu.  Le  changement  de  position  de 
l’axe  de  rotation,  par  rapport  au  soleil,  détermine  les  diverses  cir- 
constances qui  constituent  les  saisons. 

MESURE  DU  TEMPS  PAR  LE  MOUVEMENT  DU  SOLEIL. 

§ 1 78  Temps  Molaire.  — Nous  avons  déjà  donné  (§  I 2 G)  une 
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première  indication  de  l'emploi  du  mouvement  du  soleil  pour  mo- 
surer  le  temps.  Nous  avons  dit  que  le  temps  compris  entre  deux 
passages  successifs  du  soleil  au  méridien  est  ce  qu'on  nomme  un 
jour  solaire.  Ce  jour  se  divise,  comme  le  jour  sidéral,  en  2 4 heures  ; 
l'heure  se  subdivise  en  60  minutes,  et  la  minute  en  60  secondes: 
le  temps,  évalué  au  moyen  du  jour  solaire  et  de  ses  subdivisions , 
se  nomme  temps  solaire. 

Les  astronomes  font  habituellement  commencer  le  jour  solaire 
à l'instant  môme  du  passage  du  soleil  au  méridien,  c'est-à-dire  à 
midi  y et  le  terminent  au  passage  suivant  ; ils  comptent  les  heures 
d’une  manière  continue,  du  commencement  à la  fin,  c’est-à-dire  de 

0 à 2 4.  Mais,  pour  les  usages  ordinaires  de  la  vie,  il  est  plus  com- 
mode de  ne  pas  faire  commencer  le  jour  à midi.  On  le  fait  partir  de 

1 instant  qui  est.  également  éloigné  do  deux  midis  consécutifs,  instant 
auquel  on  donne  le  nom  de  minuit.  On  compte  d’ailleurs  les  heures 
île  0 à 1 2,  de  minuit  à midi  ; puis  on  recommence  à les  compter  do 
0 à 12,  de  midi  au  minuit  suivant.  Et,  pour  distinguer  les  heures 
relatives  à la  première  période  de  celles  de  la  seconde,  on  désigne 
ces  deux  périodes  du  jour  sous  les  noms  de  matin  pour  la  première, 
et  de  soir  pour  la  seconde.  Le  jour  commençant  ainsi  à minuit,  et 
se  composant  de  deux  périodes  successives  de  chacune  12  heures, 
so  nomme  jour  civil  ; on  donne  par  opposition  lo  nom  de  jour  astro- 
nomique au  jour  tel  que  1 emploient  les  astronomes,  c’est-à-dire  au 
jour  qui  commence  à midi,  et  dans  lequel  on  compte  les  heures 
d'une  manière  continue,  de  0 à 24. 

Les  horloges  réglées  sur  le  temps  solaire  sont  ordinairement 
construites  de  manière  que  l'aiguille  des  heures  fait  le  tour  du  ca- 
dran dans  l'espace  de  12  heures.  Le  cadran  est  divisé  en  t 2 parties 
égales,  dont  chacune  correspond  à uno  heure.  L'aiguille  doit  coïn- 
cider avec  lo  point  du  cadran  qui  sert  d’origine  à la  graduation, 
chaque  fois  que  le  centre  du  soleil  traverse  le  méridien  du  lieu.  Par 
ce  moyen , l’aiguille  fait  tous  les  jours  un  tour  entier  depuis  minuit 
jusqu'à  midi,  puis  un  second  lourde  midi  au  minuit  suivant: 
elle  marque  donc  successivement  les  heures  du  malin  et  celles 
du  soir. 

11  est  à peine  nécessaire  d’ajouter  que  les  horloges,  réglées  sur  le 
temps  solaire,  en  différents  lieux,  ne  marquent  pas  toutes  la  même 
heure  à un  mémo  instant.  Le  soleil  traversant  successivement  les 
méridiens  de  ces  divers  lieux,  le  jour  civil  ou  astronomique  ne 
commence  pas  partout  en  mémo  temps.  L'avance  ou  le  retard  de 
l'heure  solaire  d'un  lieu,  sur  l'heure  solaire  correspondante  d'un 
aulre  lieu,  dépend  de  la  différence  de  longitude  de  ces  deux  lieux, 

28.  ’ 
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et  est  liée  d’une  manière  très  simple  à cette  différence  de  longitude. 
En  effet,  le  cercle  horaire  du  soleil  employant  24  heures  solaires  à 
faire  le  tour  entier  de  l’axe  du  monde,  il  lui  faut  une  heure  solaire 
pour  tourner  d’un  angle  de  1 5°,  une  minute  pour  tourner  d’un  angle 
de  1 5',  une  seconde  pour  tourner  d’un  angle  de  1 5".  D'après  cela, 
il  sera  facile  de  voir  combien  de  temps  le  cercle  horaire  du  soleil 
met  à aller  du  méridien  d’un  lieu  au  méridien  d’un  autre  lieu,  lors- 
qu’on connaîtra  la  différence  de  longitude  de  ces  deux  lieux  ; et  ce 
temps  sera  précisément  l’avance  ou  le  retard  du  temps  solaire  de 
l’un  des  deux  lieux  sur  l’autre.  Ainsi,  la  longitude  de  Brest  étant 
de  6°  49'  42"  à l’ouest  du  méridien  de  Paris,  les  horloges  réglées 
sur  le  temps  solaire  de  Brest  doivent  être  en  retard  do  27'“  18‘,8 
sur  celles  de  Paris;  de  même,  la  longitude  de  Strasbourg  étant  de 
5°  2 4' 54"  à l’est  du  méridien  de  Paris,  les  horloges  do  Strasbourg 
doivent  être  en  avance  de21m39‘,6  sur  celles  de  Paris. 

Lorsque  nous  avons  fait  connaître  le  principe  do  la  mesure  des 
longitudes  géographiques  (§  97),  nous  avons  basé  cette  mesure  sur 
l’observation  du  temps  sidéral  compris  entre  les  passages  d’une 
même  étoile  dans  les  méridiens  des  deux  lieux  dont  on  veut  trouver 
la  différence  de  longitude.  Il  est  clair  qu’on  peut  également  arriver 
au  résultat,  en  cherchant  le  temps  solaire  compris  entre  les  pas- 
sages du  centre  du  soleil  dans  ces  deux  méridiens.  Or,  ce  temps 
n’est  autre  chose  que  la  différence  des  heures  marquées  simulta- 
nément par  deux  horloges  réglées  sur  les  temps  solaires  des  deux 
lieux  dont  il  s agit  : on  n’aura  donc  qu’à  comparer  les  marches  de 
ces  deux  horloges,  en  employant  un  des  moyens  indiqués  (§  97) , 
pour  trouver  la  différence  de  longitude  qu’on  veut  obtenir. 

§ 179.  Pour  régler  une  horloge  sur  le  temps  solaire,  il  faut  faire 
en  sorte  qu’elle  marque  0h  0"  0‘  à l’instant  précis  où  le  centre  du 
soleil  passe  au  méridien  du  lieu  où  l’horloge  se  trouve.  Pour  cela, 
on  peut  employer  plusieurs  moyens  que  nous  allons  indiquer. 

Lorsqu'on  a une  lunette  méridienne  à sa  disposition  (§80),  il 
suffit  d’observer  successivement  les  passages  des  deux  bords  du 
soleil,  à l'aide  de  cette  lunette,  pour  en  conclure  avec  une  grande 
exactitude  l’instant  auquel  le  centre  de  l'astre  a traversé  le  méri- 
dien du  lieu  ; si  l’horloge  que  l’on  veut  régler  ne  marque  pas  O1'  0m  0’ 
à cet  instant,  on  saura  de  combien  elle  avance  ou  elle  retarde,  et 
l’on  pourra  la  remettre  à l’heure,  Ce  moyen  réunit  le  double  avan- 
tage d’être  très  simple,  et  de  fournir  la  plus  grande  précision  que 
l’on  puisse  atteindre  ; mais  il  ne  peut  évidemment  être  employé 
• que  dans  un  très  petit  nombre  de  cas. 

Un  gnomon  (§§  119  et  120)  permettant  également  d'observer 
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l’instant  du  passage  du  soleil  au  méridien,  on  peut  s’en  servir  de  la 
même  manière  que  de  la  lunette  méridienne,  pour  Végler  une  hor- 
loge ; mais  il  n'est  pas  possible  d’arriver  ainsi  à une  aussi  grande 
précision.  Les  cadrans  solaires,  qui  sont  de  véritables  gnomons, 
sont  construits  dans  ce  but  ; mais,  par  une  disposition  spéciale  que 
nous  expliquerons  bientôt,  ils  ne  font  pas  seulement  connaître  l’in- 
stant où  il  est  midi  : ils  indiquent,  en  outre,  à un  instant  quelconque 
de  la  journée , l’heure  que  doit  marquer  une  horloge  réglée  sur  lo 
temps  solaire , et  peuvent  par  conséquent  remplacer  une  pareille 
horloge. 

En  vertu  du  mouvement  diurne,  le  soleil,  après  son  lever,  monte 
d abord  de  plus  en  plus  au-dessus  de  l'horizon , jusqu’à  midi;  puis 
sa  hauteur  diminue  progressivement,  jusqu’à  son  coucher.  La  sy- 
métrie que  présente  ce  mouvement  apparent  diurne  du  soleil,  par 
rapport  au  méridien  du  lieu,  fait  que  les  instants  auxquels  il  se 
trouve  à une  même  hauteur  au-dessus  de  l’horizon,  avant  et  après 
midi,  sont  également  éloignés  de  midi.  Si  donc  on  mesure  la  hau- 
teur du  soleil  au-dessus  de  l’horizon  à un  instant  quelconque,  avant 
midi , puis  qu’après  midi  on  attende  l’instant  auquel  la  hauteur 
du  soleil  redevient  égale  à celle  que  l'on  avait  trouvéo  d’abord , la 
comparaison  des  heures  marquées  par  l’horloge,  à ces  deux  instants, 
fera  voir  de  combien  elle  avance  ou  elle  retarde  sur  le  temps  so- 
laire. Le  changement  de  la  déclinaison  du  soleil,  dans  l’intervalle 
des  deux  observations , les  réfractions  inégales  que  les  rayons  so- 
laires peuvent  éprouver  de  la  part  de  l’atmosphère , en  raison  des 
variations  de  température  et  de  pression,  sont  autant  de  causes  qui 
tendent  à rendre  inexact  le  résultat  qu’onjobtient  ai  nsi.  Il  existe  des 
moyens  de  se  mettre,  à l’abri  de  ces  causes  d’erreur  ; mais  ce  serait 
sortir  du  cadre  de  cet  ouvrage  que  d’entrer  dans  plus  de  détails  à 
ce  sujet  : nous  nous  contenterons  d’avoir  fait  connaître  le  principe 
de  la  méthode,  qui  porte  lo  nom  do  méthode  des  hauteurs  corres- 
pondantes. 

La  mesure  d’une  seule  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l’horizon, 
effectuée  à un  instant  quelconque  de  la  journée,  suffit  pour  faire 
connaître  l’heure  que  doit  marquer  à cet  instant  une  horloge  réglée 
sur  le  temps  solaire,  si  l’on  connaît  la  latitude  géographique  du  lieu 
où  l’on  est  placé.  Soient  en  effets,  jig.  237,  la  position  du  centre  du 
soleil  sur  la  sphère  céleste,  à l'instant  que  l’on  considère,  Z le  zénith 
du  lieu,  et  P lo  pôle.  La  distance  zénithale  PZ  du  pôle  est  le  com- 
plément de  la  latitude  du  lieu  (§  96);  cette  distance  zénithale  est 
donc  connue.  En  outre,  la  distance  SP  du  soleil  au  pôle  est  fournie 
par  la  Connaissance  des  temps,  qui  donne  la  valeur  de  son  complé- 
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ment  SA,  ou  de  la  déclinaison  du  soleil  pour  une  époque  quelconque, 
et  par  conséquent  pour  l'époque  particulière  à laquelle  se  fait  1 ob- 
servation. Enfin  , la  distance 
SZ  du  soleil  au  zénith  résulte, 
soit  de  la  mesure  qu'on  en  fait 
directement,  soit  de  la  mesure 
de  la  hauteur  SB  du  soleil  au- 
dessus  de  l'horizon , hauteur 
qui  en  est  le  complément,  l.a 
connaissance  des  trois,  côtés  du 
triangle  sphérique  SPZ  fait 
qu'on  peut  en  conclure,  par  un 
calcul  trigonométrique,  l'angle 
ZPS  compris  entre  le  cercle  do 
déclinaison  PS  du  soleil , et  le 
méridien  PZ.  Cet  angle  ZPS 
est  précisément  l'angle  dont  le 
cercle  de  déclinaison  du  soleil  a tourné  autour  de  l'axe  du  monde, 
depuis  l'instant  où  le  centre  do  l'astre  a traversé  le  méridien  : dè:* 
qu'on  le  connaît,  on  en  déduit  immédiatement  le  temps  qui  s’est 
écoulé  depuis  ce  passage,  jusqu'à  l’instant  où  l'observation  a été 
faite,  c'e?t-à-dire  l'heure  que  doit  marquer  à ce  dernier  instant  une 
horloge  réglée  sur  le  temps  solaire;  car  le  cercle  de  déclinaison  du 
soleil  emploie  21  heures  solaires  à tourner  de  3G0  degrés,  et  par 
conséquent  il  lui  faut  une  heure  solaire  pour  décrire  un  angle  de 
13  degrés,  une  minute  de  temps  solaire  pour  décrire  un  angle 
de  1 5 minutes,  une  seconde  de  temps  solaire  pour  décrire  un  angle 
de  1b  secondes.  L'angle  ZPS  est  souvent  désigné  sous  le  nom 
d’angle  horaire  du  soleil  : celte  expression  trouve  naturellement  son 
explication  dans  ce  qui  précède.  Do  môme  on  donne  souvent  le  nom 
d o plan  horaire  Au  soleil  au  plan  de  son  cercle  de  déclinaison  PS.  Il 
est  clair  que  la  distance  zénithale  SZ  du  soleil,  dont  on  se  sert  pour 
faire  le  calcul  de  l'angle  horaire  SPZ,  doit  être  celle  que  l’on  obtien- 
drait si  lalmosphèro  ne  réfractait  pas  les  rayons  lumineux,  et  si 
l’on  était  placé  au  centre  de  la  terre,  au  lieu  d'être  en  un  point  de 
sa  surface  : on  doit  donc  appliquer  à la  distance  zénithale  du  soleil, 
telle  que  l'observation  la  donne,  los  corrections  relatives,  d'une 
part,  à la  réfraction  atmosphérique  (§  38),  d'une  aulro  part,  à la 
parallaxe  (§  I 19). 

Pour  pouvoir  employer  cette  dernière  méthode,  qui  suppose  con- 
nue la  latitude  du  lieu  où  l'on  se  trouve,  il  suffit  d’avoir  fait  une 
première  observation  du  soleil  vers  midi,  afin  de  déterminer  cette 
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'latitude.  A cet  effet  on  observe  la  hauienr  du  soleil  au-dessus  do 
l'horizon,  lorsqu'on  pense  que  1 astre  est  peu  éloigné  du  méridien  , 
et  l'on  continue  cette  observation  jusqu’à  ce  que  la  hauteur  du  soleil 
cesse  d'augmenter.  Le  complément  de  la  hauteur  maximum  S'il 
ainsi  obtenue,  sera  la  distance  zénithale  S'Z  du  soleil,  à l’instant  de 
son  passage  au  méridien  ; si  à cette  distance  S'Z  on  ajoute  la  décli- 
naison S'E  du  soleil,  fournie  par  la  Connaissance  des  temps , pour 
l époque  de  l'observation,  on  aura  la  distance  ZE  du  zénith  à 1 équa- 
teur, quanti'.é  qui  est  précisément  la  latitude  du  lieu.  La  latitude 
étant  déterminée  de  cette  manière,  on  sera  en  mesure  de  régler  son 
horloge  sur  le  temps  sobire,  conformément  à ce  que  nous  avons 
dit,  au  moyen  d'une  autre  observation  du  soleil,  faite  après  que 
l'astre  se  sera  convenablement  éloigné  du  méridien. 

§ 180.  Les  deux  dernières  méthodes  que  nous  venons  d'indiquer, 
pour  régler  une  horloge  sur  le  temps  solaire , nécessitent  la  mesure 
de  la  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon , ou,  ce  qui  revient 
au  môme,  la  mesure  do  sa  distance  zénithale,  qui  en  est  le  complé- 
ment. Cette  mesure  peut  s'effectuer,  soit  au  moyen  du  cercle  répé- 
titeur ou  du  théodolite,  soit  au  moyen  du  sextant. 

Nous  avons  vu  comment  on  effectue  la  mesure  d une  distance 
zénithale  au  moyen  du  cercle  répétiteur  (§§  41  à 44),  en  appliquant 
le  principe  de  la  répétition  des  angles;  nous  avons  vu  aussi  que  le 
théodolite  peut  être  employé  exactement  de  la  môme  manière  (§  46). 
Mais  il  se  présente  une  difficulté,  quand,  au  lieu  de  chercher  la 
distance  zénithale  d’un  point  qui  reste  immobile,  on  veut  déterminer 
cello  d'un  astre,  qui  so  déplace  constamment  et  assez  rapidement, 
en  vertu  du  mouvement  diurne.  D'après  la  méthode  indiquée  pour 
effectuer  celte  mesure,  on  doit  observer  au  moins  doux  fois  lustre 
dont  il  s'agit;  on  l’observe  deux,  quatre,  six,...  fois,  suivant  qu'on 
veut  avoir  un  angle  deux,  quatre,  six,...  fois  plus  grand  que  la 
distance  zénil  haie  que  l’on  cherche.  L’astre  étant  en  mouvement,  sa 
distance  zénithale  a une  valeur  particulière  à l’instant  do  chacune 
de  ces  observations  successives,  et  cette  valeur  change  d'une  ob- 
servation à une  autre;  l'angle  obtenu  à la  fin  de  l'opération,  au  lieu 
d'ôtro  lo  double,  le  quadruple,  le  sextuple,...  d'une  môme  distance 
zénithale,  est  donc  la  somme  de  deux,  quatre,  six,...  distances  zé- 
nithales différentes.  On  so  demande  alors  ce  que  peut  être. le  résul- 
tat qu'on  obtient  en  traitant  cet  angle  total  comme  s'il  était  réelle- 
ment le  multiple  d’une  môme  distance  zénithale.  Voici  comment  on 
lève  celte  difficulté.  On  admet  que,  pendant  la  durée  de  l'opération, 
la  distance  zénithale  varie  proportionnellement  au  temps;  et  en 
conséquence,  après  avoir  opéré  exactement  de  môme  que  si  l'astre 
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était  immobile,  en  ayant  soin  cependant  de  noter  l’heure  marquée 
par  un  chronomètre  lors  de  chacune  des  observations  partielles,  on 
prend  la  moyenne  des  temps  ainsi  obtenus,  et  l'on  regarde  la  dis- 
tance zénithale  trouvée  comme  étant  celle  de  l’aslre  à l’instant  qui 
correspond  à celte  moyenne.  Dans  la  plupart  des  cas,  cette  méthode 
approximative  est  d une  exactitude  suffisante  pour  déterminer 
l’heure  par  la  mesure  de  la  distance  zénithale  du  soleil,  surtout  si 
l'on  croit  pouvoir  se  contenter  de  deux  observations  partielles  de 
l'astre,  ce  qui  suffit  en  effet  presque  toujours.  Si  l’on  voulait  pousser 
l'exactitude  plus  loin , il  faudrait  avoir  recours  à des  moyens  de 
calcul  que  nous  ne  pouvons  indiquer  ici.  Bien  entendu  que,  pour 
déterminer  la  distance  zénithale  du  soleil , à l'aide  du  cercle  répé- 
titeur ou  du  théodolite,  on  opère  en  visant,  soit  le  point  le  plus  haut, 
soit  le  point  le  plus  bas  de  son  disque;  et  quand  on  a obtenu  la 
distance  zénithale  du  point  qui  a été  visé,  on  en  déduit  sans  peine 
celle  du  centre  du  soleil,  en  ajoutant  ou  retranchant  la  moitié  du 
diamètre  apparent  de  f astre,  diamètre  dont  la  valeur  est  fournie 
par  la  Connaissance  des  temps  pour  l'époque  de  l’observation. 

Pour  mesurer  la  hauteur  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon  , en  se 
servant  du  sextant  (§  48),  on  peut  employer  deux  moyens.  Le  pre- 
mier consiste  à observer  l'astre  directement  et  par  réflexion  sur  un 
horizon  artificiel , sur  la  surface  d'une  masse  de  mercure  immobile, 
par  exemple  ; en  mesurant  l'angle  compris  entre  le  bord  inférieur 
du  disque  du  soleil  et  l’image  de  ce  bord  produite  par  réflexion  sur 
la  surface  du  mercure,  on  trouve  ainsi  le  double  de  la  hauteur  du 
bord  inférieur  du  soleil  au-dessus  de  l’horizon  : la  moitié  de  cet 
angle , augmentée  de  la  moitié  du  diamètre  apparent  de  1’astr.e , 
donne  la  hauteur  de  son  centre  au-dessus  de  l’horizon.  Le  second 
moyen,  que  l’on  ne  peut  employer  que  lorsqu'on  est  sur  la  mer  ou 
dans  son  voisinage,  consiste  à mesurer  la  distance  du  bord  infé- 
rieur du  disque  du  soleil  à la  limite  apparente  de  la  surface  de  la 
mer,  en  tenant  le  sextant  dans  un  plan  vertical.  Si  le  rayon  visuel, 

dirigé  vers  cette  limite  appa- 
rente do  la  surface  de  la  mer, 
était  horizontal,  on  aurait  bien 
ainsi  la  hauteur  du  bord  du 
soleil  au-dessus  de  l'horizon, 
et  par  suite  la  hauteur  de  son 
centre.  Mais  il  n’en  est  pas 
ainsi  : ce  rayon  visuel  étant 
une  tangente  AB,  fig.  238,  à 
la  surface  arrondie  de  la  mer,  monéo  par  l’œil  A de  l’observateur. 
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sa  direction  est  nécessairement  abaissée  d'une  certaine  quantité 
au-dessous  de  l'horizon  AH.  On  doit  donc  diminuer  la  distance  an- 
gulaire SAB  du  bord  du  soleil  au  bord  do  la  mer,  de  l’angle  BAH, 
pour  avoir  la  hauteur  du  bord  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon. 
L’angle  BAH  , qu’on  nomme  la  dépression  de  l'horizon , est  plus  ou 
moins  grand,  suivant  que  la  hauteur  AG  de  l’œil  de  l’observateur, 
au-dessus  de  la  surface  de  la  mer,  a telle  ou  telle  valeur  ; on  peut 
en  faire  le  calcul  facilement,  pour  chaque  valeur  de  la  hauteur  AG, 
d’après  la  connaissance  qu'on  a du  rayon  de  la  surface  sphérique 
avec  laquelle  la  surface  de  la  mer  se  confond  sensiblement.  Le  ta- 
bleau suivant  donnera  une  idée  de  la  grandeur  de  la  dépression  que 
I on  obtient  ainsi. 
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§ 181.  Cadrans  solaires.  — Les  cadrans  solaires  sont  des 


gnomons  destinés  à 
faire  connaître,  à un 
instant  quelconque  de 
la  journée,  l'heure  que 
doit  marquer  une  hor- 
loge réglée  sur  le  temps 
solaire,  et  pouvant  par 
conséquent  tenir  lieu 
d une  pareille  horloge. 

On  donne  à ces  in- 
struments des  formes 
très  diverses;  mais  leur 
construction  repose 
sur  un  même  principe, 
que  nous  allons  faire 
connaître. 

Imaginons  qu’une 
ligne  droite  AB  , 
fig.  239,  ait  été  tracée  dans  la  direction  do  l’axe  du  monde;  qu’on 


Diqiiized  by  Google 


33fi  MESURE  DU  TEMPS  PAR  LE  MOUVEMENT  DU  SOLEIL. 

ait  fait  passer  par  telle  ligne  droite  un  plan  vertical  MM',  qui  no 
sera  autre  chose  que  le  plan  méridien  ; puis  qu  on  ait  mené  égale- 
ment par  cette  ligne  AB,  une  série  d’autres  plans  PI*',  QU\  BIP', 
tels  que  l’angle  de  MM'  avec  PP'  soit  de  15  degrés,  que  l’angle 
de  PP'  avec  QU  soit  aussi  de  1 5 degrés , que  l’angle  de  OU' 
avec  RR'  soit  encore  de  15  degrés,  et  ainsi  de  suite.  En  faisant 
passer  par  la  ligne  AB  tous  les  plans  que  l’on  pourra  mener,  de 
manière  à satisfaire  à la  condition  qui  vient  d être  énoncée,  on  finira 
par  avoir  en  tout  douze  plans , ou  bien  encore  vingt-quatre  demi- 
plans,  disposés  régulièrement  tout  autour  de  la  ligne  AB,  et  divi- 
sant en  vingt-quatre  parties  égales  les  360  degrés  qu’un  quelconque 
do  ces  plans  décrirait,  s’il  tournait  de  manière  à faire  un  tour  en- 
tier autour  de  celte  ligne. 

Le  mouvement  diurne  du  soleil  peut  être  regardé  comme  s'effec- 
tuant autour  de  la  ligne  AB,  en  raison  du  peu  de  distaneequi  existe 
entre  cette  ligne  et  l'axe  de  rotation  de  la  terre,  eu  égard  à la  dis- 
tance de  la  terre  au  soleil.  A midi , le  soleil  se  trouve  dans  le  plan 
méridien  MM'.  De  midi  à une  heure,  son  cercle  de  déclinaison 
tourne  de  15  degrés  autour  de  la  ligne  AA';  ce  cercle  de  déclinai- 
son vient  donc  se  placer  à une  heure  dans  le  plan  PP'.  D’une  heure 
à deux  heures,  le  corde  do  déclinaison  du  soleil  tourne  encore  do 
15  degrés  autour  de  AA';  en  sorte  qu’à  deux  heures,  il  sc  place 
dans  le  plan  QU'. 

En  continuant  de  cette  manière,  on  verra  quo  le  centre  du  soleil 
traverse  successivement  chacun  dos  plans  MM',  PP’,  QU',  RR'.  . ., 
aux  instants  auxquels  commencent  les  diverses  heures  dont  se 
compose  le  jour  solaire.  L’observation  du  passage  du  centre  du 
soled  dans  le  plan  méridien  MM'  fait  connaître  l’instant  auquel  il 
est  midi  . une  observation  analogue,  faite  pour  chacun  des  plans 
PP',  QU',  RR'...,  fera  donc  connaître  de  même  les  instants  aux- 
quels il  ost  une  heure,  deux  heures,  trois  heures,  etc. 

Pour  que  l’observation  de  chacun  de  ces  passages  du  soleil,  dans 
les  divers  plans  MM',  PP',  QQ',  RR'...,  puisse  so  faire  facilement, 
il  suffit  qu’on  ait  placé  une  tige  matérielle  et  assez  mince  suivant 
la  direction  AB,  et  qu’on  ait  tracé  , sur  la  surface  d'un  corps  situé 
près  de  celte  lige,  les  lignes  d'intersection  de  celle  surface  avec  les 
plans  MM',  PP',  QQ',  RR'....  Au  moment  où  le  centre  du  soleil 
viendra  traverser  le  plan  PP',  par  exemple,  l’ombre  de  la  tige  AB 
sc  projettera  évidemment,  sur  la  surface  dont  il  s’agit,  do  manière  à 
coïncider  avec  la  ligne  d’intersection  de  cette  surface  avec  lo  plan 
PP';  les  coïncidences  successives  de  l’ombrodc  la  tige  AB,  avec  les 
lignes  d intersection  correspondant  aux  - divers  plans  MM',  PP', 
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QQ'...,  feront  donc  connaître  les  instants  auxquels  commencent  les 
diverses  heures  de  la  journée. 

On  voit  par  là  qu'un  cadran  solaire  n'est  autre  chose  qu'un  gno- 
mon (§  I î 9)  dont  le  style  est  dirigé  suivant  l’axe  du  monde.  Le  plus 
ordinairement  c'est  sur  la  face  verticale  d'un  mur,  exposé  de  ma- 
nière à être  éclairé  par  le 
soleil , que  l'on  reçoit  I’om- 
bre  du  style,  et  que  l'on  -''f.  a 

trace  par  conséquent  les  li- 
gnes horaires  avec  lesquel- 
les cette  ombre  doit  venir 
coïncider  successivement  ; 
le  style  est  installé  d une 
manière  invariable,  en  avant 
de  co  mur,  dans  la  position 
d'après  laquelle  les  lignes 
horaires  ont  été  détermi- 
nées , fig.  240.  Mais  on 
peut  construire  un  cadran 
solaire  sur  une  surface  plane 
quelconque,  verticale,  ho- 
rizontale, ou  inclinée,  et 
même  sur  une  surface  cour- 
be, de  telle  forme  et  de 
telle  position  qu'on  voudra  ; 
la  seule  condition  qu’une 
surface  doive  remplir  pour 
qu’on  puisse  y construire 
un  cadran  solaire , c’est 
quelle  reçoive  les  rayons 
du  soleil  pendant  une  por- 
tion de  la  journée.  Dans  le 
cas  où  le  cadran  solaire  est 
tracé  sur  une  surface  plane, 
il  est  clair  quo  les  lignes 
horaires  sont  des  lignes 
droites,  partant  toutes  du 
point  où  la  surface  du  ca- 
dran est  percée  par  la  direc- 
tion du  style. 

Souvent,  dans  les  cadrans  solaires  de  petites  dimensions,  le  stylo 
est  remplacé  par  une  plaque  métallique  terminée  par  un  bord  réc- 

29 


Fig.  240. 


Fig.  241. 
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tiligne  qui  est  dirigé  suivant  l’axe  du  monde,  pg.  24 1 ; dans  ce  cas, 
au  lieu  d observer  l’ombre  de  la  tige  qui  forme  habituellement  le 
style,' on  observe  le  bord  rectiligne  de  l’ombre  de  la  plaque  qui  a 
été  substituéé  à cette  lige. 

On  apporte  aussi  quelquefois  aux  cadrans  solaires  une  modifica- 
tion, que  nous  avons  déjà  fait  connaître,  en  parlant  du  gnomon  en 
général  (§  120).  Cette  modification  consiste  à remplacer  le  style  par 
une  plaque  percée  d'un  petit  trou,  et  placée  de  manière  que  ce  trou 
soit  situé  sur  la  direction  mémo  du  style  auquel  la  plaque  est  sub- 
stituée. La  plaque  percée  produit  une  ombre  sur  la  surface  du  ca- 
dran. et  les  rayons  solaires  qui  traversent  le  trou  dont  elle  est  mu- 
nie viennent  éclairer  un  petit  espace  au  milieu  de  cette  ombre; 
on  observe  la  marche  de  ce  petit  espace  éclairé  à travers  les  lignes 
horaires,  de  la  môme  manière  qu’on  aurait  observé  la  marche  de 
l’ombre  qu’aurait  produite  le  style,  s'il  n’avait  pas  été  supprimé. 
Dans  ce  cas,  le  style  est  représenté  par  la  ligne  droite  que  l’on  ima- 
gine menée  par  le  centre  de  l’ouverture  de  la  plaque,  parallèlement 
à l’axe  du  monde  ; c'est  au  point  où  cette  ligne  droite  perce  la  sur- 
face du  cadran,  que  doivent  concourir  les  diverses  lignes  horaires. 

Dans  l’explication  du  principe  sur  lequel  repose  la  construction 
d'un  cadran  solaire,  nous  avons  donné  seulement  le  moyen  de  tracer 
les  lignes  qui  correspondent  aux  commencements  des  diverses 
heures  de  la  journée,  c’est-à-dire  ce  qu'on  nomme  les  lignes  des 
heures.  Il  n’y  a pas  plus  de  difficulté  à tracer  les  lignes  des  demi- 
heures,  celles  des  quarts  d’heure,  ou  celles  qui  correspondent  à 
toute  autre  subdivision  de  l’heure.  Il  suffira  d’intercaler  entre  les 
divers  plans  MM',  PP',  QQ'...,  dont  nous  avons  parlé,  d’autres 
plans,  qui  divisent  les  angles  de  1 o degrés  formés  par  ces  premiers 
plans,  de  la  môme  manière  qu'on  veut  subdiviser  chaque  heure: 

. les  intersections  de  ces  nouveaux  plans  avec  la  surface  du  cadran 
solaire,  seront  les  lignes  correspondant  à ces  subdivisions  de  l'heure. 

§ 182.  Temps  moyen.  — Nous  avons  déjà  dit  (§  1 26)  que  la 
durée  du  jour  solaire  n’eSt  pas  toujours  la  même.  Le  jour  solaire 
est  plus  grand  que  le  jour  sidéral,  à cause  de  l'accroissement  con- 
tinuel de  l’ascension  droite  du  soleil  ; mais  cet  accroissement  d’as- 
cension droite  se  produit,  tantôt  plus  vite,  tantôt  plus  lentement, 
et  l’excès  du  jour  solaire  sur  le  jour  sidéral  varie  en  conséquence. 

Maintenant  que  nous  connaissons  les  lois  du  mouvementdu  soleil, 
il  nous  est  facile  de  nous  rendre  compte  des  causes  de  cette  inéga- 
lité, dans  la  vitesse  avec  laquelle  l’ascension  droite  de  l’astre  s’ac- 
croît, causes  qui  déterminent  en  définitive  l'inégalité  de  durée  des 
jours  solaires.  D une  part,  nous  savons  que,  le  soleil  parcourant  son 
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orbite  elliptique  apparente  conformément  à la  loi  des  aires  (§  1 47), 
son  mouvement  angulaire  autour  de  la  terre  est  plus  ou  moins 
rapide,  suivant  qu’il  est  plus  ou  moins  rapproché  d'elle  ; la  vitesse 
du  soleil  sur  l'écliptique  ABCD,  fig.  242,  est  donc  variable  d’une 
époque  «à  une  autre  de  l’année, 
et  l’on  comprend  que  cette 
circonstance  seule  doit  donner 
lieu  à des  variations  corres- 
pondantes, dans  la  vitesse  avec 
laquelle  l'ascension  droite  de 
l’astre  augmente.  D'une  autre 
part,  l’obliquité  de  l’écliptique 
sur  l'équateur  fait  que , lors 
même  que  le  soleil  parcourrait 
uniformément  le  grand  cercle 
de  l'écliptique,  son  ascension 
droite  ne  varierait  pas  de  quan- 
tités égales  en  temps  égaux. 

Supposons  en  effet  que  le 
soleil  emploie  le  même  temps  à 
deux  arcs  égaux  AA',  B'B,  pris, 


Fig.  242. 

parcourir,  sur  l'écliptique,  les 
l'un  vers  l’équinoxe  du  prin- 


temps, l'autre  vers  le  solstice  d’été;  son  ascension  droite  s'ac- 
croîtra de  AM  dans  le  premier  cas  , et  de  NE  dans  le  second  cas. 
Mais  le  triangle  AM  A',  qui  est  rectanglo  en  M , pouvant  être  re- 
gardé comme  un  triangle  rectiligne,  à cause  de  la  petitesse  de 
ses  côtés  , on  voit  que  AA'  est  plus  grand  que  AM  ; d'un  autre 
côté,  l’arc  B'B,  qui  est  sensiblement  parallèle  à l’équateur,  et 
qui  mesure  l’écartement  des  deux  cercles  de  déclinaison  PN , PE, 
près  du  point  B,  est  plus  petit  que  l'arc  d'équateur  NE  compris 
entre  ces  deux  mêmes  cercles  : les  accroissements  AM,  NE,  do 
l'ascension  droite  du  soleil,  correspondant  aux  temps  égaux  pen- 
dant lesquels  il  décrit  les  arcs  AA',  B'B  sur  l'écliptique,  sont  donc 
inégaux. 


Ainsi  l'excentricité  do  l'orbite  elliptique  du  soleil,  qui  lui  fait  par- 
courir le  grand  cercle  de  l'écliptique  avec  une  vitesse  variable,  et 
l'obliquité  de  l’écliptique  sur  l’équateur , sont  les  deux  causes  pre- 
mières de  l’inégalité  de  durée  des  jours  solaires.  Si  ces  deux  causes 
disparaissaient,  c’est-à-dire  si  l'excentricité  de  l’orbite  apparente 
du  soleil  devenait  nulle,  auquel  cas  il  parcourrait  uniformément 
l'écliptique,  et  si , en  outre,  le  plan  de  l’écliptique  coïncidait  avec 
l'équateur , les  jours  solaires  deviendraient  tous  égaux  entré  eux 
chacun  d'eux  surpasserait  le  jour  sidéral  d’une  même  quantité. 
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§ 183.  I.o  jour  solaire  ayant  une  durée  variablo  d’une  époque  à 
une  autre,  on  ne  pourrait  pas  prendre  cette  durée  pour  unité, 
dans  une  mesure  précise  du  temps.  Cependant,  pour  ne  pas  perdre 
le  grand  avantage  qu'il  y avait  à régler  la  mesure  du  temps  sur  le 
mouvement  apparent  du  soleil,  on  a pris  pour  unité  le  jour  moyen, 
c’est-à-dire  la  durée  moyenne  du  jour  solaire  (§  126).  Cette  unité 
étant  adoptée,  on  peut  bien  s'en  servir  pour  indiquer  la  durée  d’un 
phénomène  quelconque;  mais  cela  ne  suffit  pas  II  faut  encore  que 
le  temps,  à mesure  qu’il  s’écoule,  puisse  être  regardé  comme  étant 
la  succession  d’une  série  de  jours  moyens,  dont  chacun  commence 
à l’instant  où  finit  celui  qui  le  précède;  de  telle  manière  que.  lors- 
qu’un phénomène  arrive , on  puisse  dire  dans  lequel  de  ces  jours 
moyens  successifs  on  l’observe,  et  combien  de  temps  après  le  com- 
mencement de  ce  jour.  Lorsqu'on  se  base  sur  le  mouvement  diurne 


de  la  sphère  céleste  pour  mesurer  le  temps , on  ne  se  contente  pas 
de  dire  que  l’on  prend  le  jour  sidéral  pour  unité  ; on  imagine  en 
outre  que  les  jours  sidéraux  se  succèdent,  en  commençant  chacun  à 
l’instant  précis  où  l’équinoxe  du  printemps  traverse  le  méridien  du 
lieu.  Si  l'on  règle  la  mesure  du  temps  sur  le  mouvement  du  soleil, 
en  ne  tenant  pas  compte  de  ce  que  les  jours  solaires  sont  inégaux, 
non-seulement  on  dit  que  l’on  prend  le  jour  solaire  pour  unité  de 
temps,  mais  encore  on  fixo  le  commencement  de  chaque  jour  à 
midi  ou  à minuit,  suivant  qu’il  s'agit  du  temps  astronomique  ou  du 
temps  civil.  La  même  chose  doit  se  retrouver  dans  la  mesure  du 
temps  à l'aide  du  jour  moyen  pris  pour  unité  ; il  faut  que  l'on  défi- 


nisse l'instant  à partir  duquel 
chaque  jour  moyen  doit  com- 
mencer. Voici  quel  est  l'usage 
suivi  pour  cela  d’un  commun 
accord  par  les  astronomes. 

Le  soleil  décrit  annuellement 
son  orbite  elliptique  apparente 
MN,  fig.  2t3,  conformément  à 
la  loi  des  aires  : et,  si  à chaque 
instant  on  le  reporte  par  la 
pensée  de  S en  S,,  sur  la  surface 
de  la  sphère  céleste  dont  le 
centre  est  occupé  par  la  terre 
T,  on  voit  qu'il  parcourt  l'éclip- 


tique ABCD  avec  une  vitesse 
variable,  ainsi  que  nous  l'avons  déjà  dit.  C’est  lorsque  le  soleil 


se  trouve  à son  périgée  M,  et  par  conséquent  lorsqu’il  paraît  au 
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point  M,  de  l'écliptique,  que  sa  vitesse  sur  ce  grand  cercle  est  la 
plus  grande;  elle  diminue  progressivement  jusqu'à  ce  qu'il  soit  au 
point  N,,  qui  correspond  à l’apogée  N.  puis  elle  augmente  de 
nouveau  de  N,  en  M,,  de  manière  à redevenir  égale  à ce  quelle 
était  d’abord.  Imaginons  qu'un  soleil  fictif  s parcoure  l'écliptique 
d'un  mouvement  uniforme  , dans  le  même  sens  que  le  soleil  S, , 
de  manière  à passer  toujours  au  point  M,  en  même  temps  que 
le  soleil  vrai  S,.  11  est  clair  que  ce  soleil  fictif  passera  aussi  au 
point  N,  en  même  temps  que  le  soleil  vrai;  car,  en  vertu  de  la  loi 
dos  aires  {§  1 47),  le  soleil  S emploie  à parcourir  la  demi-ellipse  MSN 
précisément  la  moitié  du  temps  qu’il  met  à faire  le  tour  entier 
de  son  orbite  : il  est  donc  arrivé  en  N,  et  par  conséquent  paraît 
en  N,  sur  la  sphère  céleste,  à l'instant  où  le  soleil  fictif  s a par- 
couru la  moitié  M,AN,  de  l'écliptique.  Mais  ce  n’est  qu'en  ces 
deux  points  M,,  N, , que  le  soleil  vrai  S,  et  le  soleil  fictifs  sont 
en  coïncidence  sur  la  sphère  céleste.  A l’instant  où  les  deux  soleils 
passent  ensemble  au  point  M, , le  soleil  vrai  est  animé  de  sa  plus 
grande  vitesse,  et  par  conséquent  il  marche  plus  vite  que  le  soleil 
fictif,  qui  n’est  animé  que  de  la  vitesse  moyenne  du  soleil  vrai  : 
ce  dernier  prend  donc  de  l’avance  sur  le  soleil  fictif,  et  cette  avance 
augmente  de  plus  en  plus,  tant  que  la  vitesse  du  soleil  vrai , tout 
en  diminuant  progressivement,  reste  encore  plus  grande  que  celle 
du  soleil  fictif.  Lorsque  la  vitesse  du  soleil  vrai  est  devenue  égale 
à celle  du  soleil  fictif,  ils  marchent  en  restant  pendant  quelques 
instants  à une  même  distance  l'un  de  l’autre;  mais,  la  vitesse  du 
soleil  vrai  diminuant  constamment,  le  soleil  fictif  se  rapproche  de 
plus  en  plus  de  lui , et  il  finit  par  le  rejoindre  à l’instant  où  il  ar- 
rive au  point  N, . A partir  de  là,  les  choses  se  passent  d une  ma- 
nière analogue,  mais  en  sens  inverse.  Le  soleil  fictif  ayant  en  N, 
une  vitesse  plus  grande  quo  celle  du  soleil  vrai,  celui-ci  reste  en 
arrière,  et  leur  distance  s'accroît  constamment,  tant  que  la  vitesse 
du  soleil  vrai  n'est  pas  redevenue  égale  à celle  du  soleil  fictif  ; lors- 
que cette  égalité  de  vitesse  s'établit , les  deux  soleils  marchent 
pendant  quelques  instants  sans  que  leur  distance  change;  ensuite 
le  soleil  vrai,  dont  la  vitesse  augmente  toujours,  regagne  peu  à peu 
du  terrain,  et  en  se  rapprochant  progressivement  du  soleil  fictif,  il 
l’atteint  à l'instant  où  il  arrive  au  point  M, . Ainsi  le  soleil  fiel  if  est 
conslamment  en  retard  sur  le  soleil  vrai,  pendant  tout  le  temps 
que  celui-ci  met  à aller  du  périgée  à l’apogée  ; il  est  au  contraire 
constamment  en  avance  sur  le  soleil  vrai , depuis  ! apogée  jusqu'au 
périgée. 

Cela  posé , imaginons  encore  qu’un  second  soleil  fictif  S,„ , 
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fuj.  24  >,  se  meuve  uniformément  sur  l'équateur  EE',  avec  la  vitesse 

dont  le  premier  soleil  fictif  s est 
animé  sur  l’écliptique  ABCD,  et 
que  ce  second  soleil  fictif  parte 
de  l’équinoxe  A , à l’instant  même 
où  le  premier  y passe.  A chaque 
instant  ces  deux  soleils  fictifs  s, 
*S„, , se  trouveront  dans  des  po- 
sitions telles,  que  les  arcs  As, 
AS,„  soient  égaux  ; ces  deux  so- 
leils, partis  ensemble  de  l’équi- 
noxe de  printemps  A , passeront 
ensemble  à l’équinoxe  d’au- 
tomne C,  et  reviendront  ensem- 
ble à l’équinoxe  de  printemps. 
C’est  le  second  soleil  fictif  S,„  , qui , par  ses  passages  successifs  au 
méridien , détermine  la  succession  des  jours  moyens  : aussi  dé- 
signe-l-on  habituellement  ce  second  soleil  fictif  sous  le  nom  de 
soleil  moyen  , 


Il  est  aisé  de  voir  que  les  jours  déterminés  par  les  retours  suc- 
cessifs du  soleil  moyen  au  méridien  sont  tous  égaux  entre  eux,  car 
les  deux  causes  d’inégalité  des  jours  solaires,  que  nous  avons  si- 
gnalées § 1 82).  ont  disparu  dans  le  mouvement  de  ce  soleil  moyen  : 
il  parcourt  l’équateur,  au  lieu  de  parcourir  l’écliptique,  et  il  se 
meut  uniformément  sur  ce  grand  cercle.  D’un  autre  côté,  la  durée 
du  jour  ainsi  obtenue  est  bien  égale  à la  moyenne  des  durées  d'un 
grand  nombre  de  jours  vrais;  car,  si  l’on  prend  un  intervalle  de 
temps  quelconque,  comprenant  un  nombre  entier  de  révolutions 
apparentes  du  soleil  sur  son  orbite  elliptique,  le  soleil  moyen  et  le 
soleil  vrai  auront  fait  pendant  ce  temps  le  même  nombre  de  fois  le 
lotir  de  la  sphère  céleste , l’un  sur  l'équateur,  l'autre  sur  l'éclipti- 
que: ils  auront  donc  aussi  passé  le  même  nombre  de  fois  dans  le 
méridien  du  lieu,  ce  qui  indique  bien  que  le  temps  compris  entre 
deux  retours  successifs  du  soleil  moyen  au  méridien  est  la  valeur 
moyenne  du  temps  analogue,  mais  variable,  correspondant  au  soleil 
vrai. 

Le  mouvement  du  soleil  moyen  étant  déterminé  comme  nous 
venons  de  le  dire,  il  ne  reste  plus,  pour  achever  de  définir  le  temps 
moyen,  qu'à  indiquer  l’instant  à partir  duquel  on  commence  à 
compter  chacun  des  jours  moyens.  On  fait  pour  cela  ce  que  nous 
avons  déjà  dit  pour  le  temps  solaire,  ou  temps  vrai.  Les  astronomes 
ont  l'habitude  de  faire  commencer  chaque  jour  moyen  à I instant 
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du  passage  du  soleil  moyen  au  méridien,  c’est-à-dire  à midi  moyen; 
ot  ils  comptent  les  heures  de  0 à 24,  d un  midi  au  midi  suivant  : le 
temps  moyen  prend  alors  le  nom  de  temps  moyen  astronomique. 
Pour  les  usages  ordinaires  de  la  vie,  on  divise  l'intervalle  de  temps 
compris  entre  deux  midis  moyens  consécutifs  en  deux  périodes  de 
chacune  douze  heures  ; et  l'on  fait  commencer  le  jour  à l’instant  qui 
sépare  la  première  période  do  la  seconde , c’est-à-dire  à minuit 
moyen  : dans  ce  cas,  le  temps  moyen  se  nomme  temps  moyen  civil. 

§ \ 84.  Le  temps  moyen , civil  ou  astronomique,  se  trouve  com- 
plètement défini  par  ce  que  nous  venons  de  dire  : le  soleil  moyen 
est  un  point  idéal,  dont  le  mouvement  est  parfaitement  déterminé, 
et  dont  les  retours  successifs  au  méridien  d’un  lieu  fixent  le  com- 
mencement de  chacun  des  jours  moyens  , tout  aussi  bien  que  le 
ferait  un  astre  animé  d’un  mouvement  identique  avec  celui  de  ce- 
point.  Mais  on  se  demande  comment  on  peut  régler  une  horloge  sur 
le  temps  moyen.  Quand  il  s’agit  du  temps  vrai,  on  fait  en  sorte  que 
fhorloge  marque  O'1  0n,0‘  à l’instant  précis  où  le  centre  du  soleil 
traverse  le  méridien  du  lieu  ; on  ne  peut  pas  opérer  de  même  pour 
le  temps  moyen  , puisque  le  soîeil  moyen  est  un  point  qui  n’a  pas 
d'existence  réelle  dans  le  ciel , et  qu’on  ne  peut,  par  conséquent, 
observer  son  passage  dans  le  méridien.  On  est  donc  obligé  d’avoir 
recours  à une  autre  méthode , par  laquelle  on  puisse  se  passer  de 
l'observation  directe  du  soleil  moyen  , observation  qu’il  est  impos- 
sible d’effectuer.  Voici  comment  on  s'y  prend. 

Le  cercle  de  déclinaison  SR  du  soleil,  fxy.  2 44,  rencontre  l’équa- 
teur oéleste  en  un  point  R,  qui  n'est  jamais  très  éloigné  de  la  po- 
sition correspondante  du  soleil  moyen  S,„,  mais  qui  généralement 
no  coïncide  pas  avec  ce  soleil  moyen.  L'intervalle  de  temps  com- 
pris entre  les  passages  du  soleil  vrai  et  du  soleil  moyen  au  méridien 
d’un  lieu  n’est  autre  chose  que  le  temps  employé  par  l’arc  S,„R  de 
l'équateur  à travers  ce  méridien  : en  sorto  que , si  l'on  connaissait 
la  grandeur  de  l'arc  S„,R,  on  saurait  immédiatement  de  combien  le 
passage  du  soleil  moyen  au  méridien  précède  ou  suit  le  passage  du 
soleil  vrai.  Or,  on  est  en  mesure  de  calculer  d'avance,  pour  une 
époque  quelconque,  la  valeur  de  l'arc  S„,R,  c’est-à-dire  la  différence 
qui  doit  exister  à cette  époque  entre  l'ascension  droite  du  soleil  vrai 
ot  celle  du  soleil  moyen  : car,  d’une  part,  on  connaît  parfaitement 
les  lois  du  mouvement  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  et,  d'une  autre 
part,  la  position  du  soleil  moyen  à une  époque  quelconque  peut  se 
déterminer  très  facilement  par  ce  qui  a été  dit  précédemment.  II 
suffit  donc  de  construire  une  table  qui  donne  les  valeurs  de  cet 
arc  S.„R,  pour  tous  les  jours  d’une  année,  par  exemple,  pour  qu'on 
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puisse  savoir  chaque  jour  à que!  instant  le  soleil  moyen  passe  au 
méridien,  en  observant  le  passage  du  soleil  vrai:  on  peut  encore, 
pour  plus  do  commodité,  mettre  dans  celte  table,  non  pas  les  lon- 
gueurs de  l’arc  S,„R  , mais  les  temps  qu'il  emploie  chaque  jour  à 
traverser  le  méridien. 

On  donne  le  nom  d'équation  du  temps  à ce  temps  que  l’arc  S,„R 
met  à traverser  un  méridien,  c’est-à-dire  à l’intervalle  de  temps 
compris  entre  les  passages  du  soleil  moyen  etdu  soleil  vrai.  L’équa- 
tion du  temps  est  évidemment  la  différence  des  heures  que  doivent 
marquer,  à un  môme  instant,  deux  horloges  réglées,  l’une  sur  le 
temps  moyen  , l’autre  sur  le  temps  vrai.  La  Connaissance  des  temps 
contient  chaquo  année  une  table  des  valeurs  de  l'équation  du  temps, 
pour  tous  les  jours  de  l’année,  et  on  la  reproduit  dans  les  calen- 
driers des  principaux  annuaires  C’est  cette  table  qui  sert  à régler 
les  horloges  sur  le  temps  moyen.  En  voici  un  extrait  qui  donnera 
une  idée  de  la  manière  dont  varie  l’avance  ou  le  retard  du  temps 
moyen  sur  le  temps  vrai. 


Dim. 

TEMPS  NOYES 
an  uiuli  vrai 

PUIS 

TEMPS  M0YP.S 
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On  voit  que  la  seconde  colonne  de  cette  table  fait  connaître  le 
temps  moyen  an  midi  rrai , c’est-à-dire  ( heure  que  doit  marquer 
une  horloge  réglée  sur  le  temps  moyen,  à l’instant  où  le  centre  du 
soleil  passe  an  méridien  du  lieu. 

L’équation  du  temps  est  nulle  quatre  fois  par  an , savoir  : le 
1 5 avril,  le  1 5 juin,  le  3 1 août,  et  lo  25  décembre  Du  23  décembre 
au  1 5 avril,  lo  temps  moyen  avance  sur  le  temps  vrai  ; du  15  avril 
au  1 5 juin,  il  retarde  sur  le  temps  vrai;  du  15  juin  au  3t  août,  il 
avance  de  nouveau  ; et  enfin  du  3 1 août  au  23  décembre,  il  retarde 
encore.  La  plus  grande  différence  entre  lo  temps  moyen  et  le  temps 
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vrai,  dans  la  première  do  ces  quatre  périodes,  a lieu  le  I 1 février, 
et  s’élève  à I 4m  34*;  dans  la  seconde  période,  elle  est  seulement  de 
3n,54*,  et  correspond  air  1 4 mai  ; dans  la  troisième  période,  elle  va 
à 6“  10*,  le  16  juillet;  et  enfin  dans  la  quatrième  période,  ello 
s’élève  à 16“  18*,  le  1 novembre. 

En  comparant  les  valeurs  de  l'équation  du  temps  pour  deux 
jours  consécutifs,  on  trouve  sans  peine  la  différence  qui  existe  entre 
la  durée  du  jour  vrai  et  celle  du  jour  moyen.  Celle  différence  varie 
d’une  époque  à une  autre.  C’est  le  1 6 septembre  que  le  jour  vrai  est 
le  plus  court  ; le  jour  moyen  le  surpasse  de  2 1*.  Le  jour  vrai  le  plus 
long  correspond  au  23  décembre  ; il  surpasse  le  jour  moyen  de  30*. 

Les  diverses  circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  dans 
la  valeur  de  l'équation  du  temps,  aux  diverses  époques  d’une  année, 
so  modifient  peu  à peu  avec  le  temps.  Le  mouvement  du  périgée 
solaire,  par  rapport  aux  équinoxes  (§  165),  est  la  principale  cause 
de  ces  modifications  ; la  diminution  de  l’obliquité  de  l’écliptique 
(§  1 64)  y contribue  aussi  pour  sa  part.  En  discutant  la  question,  on 
reconnaît  que,  par  suite  du  changement  de  direction  de  l’axe  do 
l'ellipse  solaire  par  rapport  à la  ligne  des  équinoxes,  il  pourrait 
arriver,  par  exemple,  que  l'équation  du  temps  ne  fût  plus  nulle  que 
deux  fois  par  an.  Mais  la  grande  lenteur  avec  laquelle  se  produi- 
sent ces  modifications  de  l'équation  du  temps  , fait  qu’on  peut  re- 
garder les  résultats  que  nous  avons  indiqués  comme  convenant  à 
un  assez  grand  nombre  d’années. 

§ 185.  Tant  quo  les  horloges  publiques  n’ont  pas  présenté  une 
très  grande  régularité  dans  leur  marche,  on  n'a  pas  senti  le  besoin 
de  leur  faire  marquer  le  temps  moyen  do  préférence  au  temps  vrai. 
Lorsqu’on  reconnaissait  une  différence  entre  l’heure  marquée  par 
l'horloge,  et  l’heure  vraie  indiquée  par  un  cadran  solaire,  par  exem- 
ple, on  faisait  marcher  les  aiguilles  de  manière  à faire  disparaître 
cette  différence,  qui  tenait  autant  .à  l imperfection  de  l’horlogo  qu’à 
l'inégalité  des  jours;  puis,  au  bout  de  quelques  jours,  il  fallait 
recommencer  la  même  opération.  Mais  dès  que  les  horloges  ont  été 
assez  perfectionnées,  pour  marcher  régulièrement  pendant  long- 
temps , on  a reconnu  l’avantage  qu’il  y aurait  à ne  pas  les  obliger 
à suivre  toutes  les  irrégularités  du  temps  vrai,  et  à leur  faire  mar- 
quer le  temps  moyen.  En  effet,  une  fois  que  le  pendule  d'une  bonne 
horloge  a été  disposé  de  manière  à faire  le  nombre  convenable 
d'oscillations  dans  la  durée  du  jour  moyen  , et  que  l hdrloge  a été 
mise  à ( heure,  elle  continue  à marcher  d'accord  avec  le  temps 
moyen  pendant  un  temps  assez  long,  et  l’on  n'a  besoin  d'y  toucher 
quo  de  loin  en  loin.  Tandis  que,  si  l'on  voulait  lui  faire  marquer  le 
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temps  vrai,  il  faudrait,  ou  bien  faire  varier  chaque  jour  la  longueur 
du  pendule,  pour  la  mettre  en  rapport  avec  la  durée  variable  du 
jour  vrai  ; ou  bien  donner  au  pendule  la  longueur  qui  convient  au 
jour  moyen,  et  faire  disparaître,  tous  les  jours  ou  tous  les  deux  jours, 
la  différence  entre  l'heure  marquée  par  l'horloge  et  l'heure  vraie. 

Il  y a , il  est  vrai , un  inconvénient  à substituer  le  temps  moyen 
au  temps  vrai,  pour  régler  les  travaux  de  la  journée;  1 heure  de 
midi , au  lieu  d'arriver  exactement  au  milièu  de  la  journée,  c’est-à- 
dire  à égale  distance  du  lever  et  du  coucher  du  soleil,  se  trouve  au 
contraire,  tantôt  en  avance,  tantôt  en  retard,  sur  cet  instant  mi- 
lieu Mais  l'avance  ou  le  retard  du  midi  moyen  sur  le  midi  vrai, 
qui  n’atteint  jamais  17‘",  est  assez  faible  pour  que  l’inconvénient 
que  nous  signalons  n’ait  pas  une  grande  importance  ; cet  inconvé- 
nient est  loin  de  pouvoir  contre-balancer  les  avantages  que  présente 
l’adoption  du  temps  moyen  de  préférence  au  temps  vrai. 

A Paris,  les  horloges  publiques  marquent  le  temps  moyen  de- 
puis l'année  1816.  L'exemple  de  Paris  a été  suivi  depuis  par  beau- 
coup de  villes  de  l’rance.  La  grande  facilité  des  communications 
par  les  chemins  de  fer,  et  la  transmission  si  rapide  des  dépêches 
par  les  télégraphes  électriques,  sont  deux  causes  qui  feront  partout 
renoncer  à régler  les  horloges  sur  le  temps  vrai;  ce  n’est  que  par 
l’adoption  du  temps  moyen  que  les  horloges  des  diverses  villes 
pourront,  sinon  être  complètement  d’accord  entre  elles,  au  moins 
ne  présenter  que  des  différences  constantes  dues  aux  différences  de 
longitude  (§  1 78). 

§ 1 86.  Les  cadrans  solaires,  par  leur  nature,  marquent  nécessai- 
rement le  temps  vrai.  Si  l'on  veut  s'en  servir  pour  mettre  à l'heure 
une  horloge  qui  doit  marquer  le  temps  moyen  , il  faut  avoir  re- 
cours à la  table  de  l’équation  du  temps  (§  1 8 4}  ; cette  table  faisant 
connaître,  pour  chaque  jour  de  l'année,  la  quantité  dont  le  temps 
moyen  avance  ou  retarde  sur  le  temps  vrai,  et  le  cadran  solaire 
indiquant  l'heure  vraie  à un  instant  quelconque,  on  en  déduira  im- 
médiatement l heure  que  doit  marquer  l'horloge  à cet  instant. 

Cependant  on  est  parvenu  à donner  aux  cadrans  solaires  des 
dispositions  telles  qu'ils  fournissent  directement  des  indications  re- 
latives au  temps  moyen.  Voici  en  quoi  consistent  ces  dispositions. 

Concevons  qu'un  cadran  solaire  soit  construit , non  pas  sur  la 
face  d un  mur  fixe,  mais  sur  la  surface  d’un  corps  mobile,  tel  qu’une 
plaque  de  fonte,  par  exemple  ; concevons  en  outre  que  ce  corps  sur 
lequel  le  cadran  est  tracé,  et  auquel  le  style  est  invariablement  fixé, 
soit  installé  de  manière  à pouvoir  tourner  d’une  certaine  quantité 
autour  d'un  axe'parallèle  à l’axe  du  monde.  Si  l’on  maintient  le  ca- 
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drari  constamment  dans  la  position  qu'on  lui  a supposée  pour  effec- 
tuer sa  construction,  c'est-à-dire  pour  déterminer  les  directions  do 
ses  lignes  horaires , il  est  bien  clair  qu'il  fonctionnera  comme  un 
cadran  solaire  fixe,  et  que  par  conséquent  il  marquera  le  temps  vrai. 
Mais  si  on  le  fait  tourner  autour  de  laxo  dont  nous  avons  parlé, 
pour  l’amener  dans  une  autre  position  , dans  laquelle  on  le  main- 
tiendra ensuite  invariablement,  on  voit  que  ses  indications  ne  seront 
plus  les  mômes  que  précédemment  ; il  ne  marquera  plus  le  temps 
vrai.  Supposons,  par  exemple,  qu’on  ait  fait  tourner  le  cadran  d’un 
angle  d’un  degré,  dans  le  sens  de  la  rotation  diurne  de  la  sphère 
célesle  ; son  style,  qui  était  parallèle  à l’axe  du  monde,  restera  en- 
core parallèle  à cette  ligne,  puisque  l’axe  de  rotation  est  aussi  dirigé 
suivant  la  môme  ligne  ; les  plans  menés  par  le  style  et  par  les  di- 
verses lignes  horaires  auront  donc  tous  changé  de  direction,  exacte- 
ment de  la  môme  manière  que  s’ils  avaient  tourné  chacun  d'un  angle 
d'un  degré  autour  du  style  lui-même.  Lorsque  l’ombre  du  style  se 
projette  sur  la  ligne  horaire  de  midi,  le  plan  horaire  du  soleil 
(§  179)  ne  coïncide  plus  avec  le  méridien,  mais  avec  un  plan  qui 
est-incliné  d’un  angle  d’un  degré  sur  ce  méridien  ; le  plan  horaire 
de  l'astre  a donc  tourné  d’un  degré  depuis  sa  coïncidence  avec  le 
méridien,  et  par  conséquent  il  est  midi  quatre  minutes  De  môme, 
lorsque  l’ombre  du  style  coïncide  avec  les  lignes  horaires  de  1 \ 
2h,  3h, ...,  il  est  1 h 4“,  21'  4",  3"  4m, c’est-à-dire  que,  par  suite 
du  déplacement  que  l'on  a fait  subir  au  cadran  solaire,  les  heures 
qu’il  indique  sont  toutes  en  retard  de  4 minutes  sur  le  temps  vrai. 
Il  est  bien  évidentqu'en  faisant  tourner  ainsi  le  cadran  solaired  un 
angle  plus  ou  moins  grand  , dans  un  sens  ou  dans  l'autre,  pour  le 
maintenir  ensuite  immobile  dans  la  position  qu’on  lui  aura  fait 
prendre,  on  donnera  à ses  indications  tel  retard  ou  telle  avance  que 
I on  voudra  sur  le  temps  vrai.  D’après  cela,  il  suffit  de  faire  tour- 
ner le  cadran,  chaque  jour,  autour  de  l’axe  qui  le  supporte,  et  d une 
quantité  qui  est  indiquée  par  la  valeur  de  l'équation  du  temps,  pour 
que  les  heures  qu’il  marquera  aient  sur  le  temps  vrai  le  même  re- 
tard ou  la  même  avance  que  le  temps  moyen,  c’est-à-dire  pour 
qu'il  marque  précisément  le  temps  moyen.  Tel  est  le  principe  des 
cadrans  solaires  à temps  moyen,  imaginés  par  M.  de  Saulcv.  Sans 
entrer  dans  le  détail  du  mécanisme  à l’aide  duquel  le  cadran  peut 
être  amené  facilement,  chaque  jour,  dans  la  position  convenable  , 
nous  nous  contenterons  de  dire  qu’une  aiguille  peut  tourner  autour 
du  centre  d’un  cercle  divisé  en  363  parties  égales:  et  que  laiguille, 
étant  amenée  successivement  en  regard  de  chacune  de  ces  divi- 
sions, qui  correspondent  aux  divers  jours  de  l’année,  entraîne  avec. 
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plie  une  courbe  excentrique , qui  agit  pour  incliner  plus  ou  moins 
le  cadran  solaire  sur  sa  position  normale  : la  courbe  excentrique  , 
dont  la  forme  a été  déterminée  d’après  les  valeurs  que  prend  suc- 
cessivement l’équation  du  temps,  aux  diverses  époques  de  Tannée, 
amène  ainsi  le  cadran  solaire  dans  la  position  qui  convient  à cha- 
que jour. 

Une  autre  disposition,  d'un  usage  plus  ancien  et  plus  répandu 
quo  la  précédente,  consiste  à tracer  sur  un  cadran  solaire  lixe,  à 
plaque  percée,  une  ligne  courbe  destinée  à faire  connaître,  chaque 
jour,  l'instant  auquel  il  est  midi  moyen  Celte  ligne  courbe,  que  Ton 


nomme  la  méridienne  du  temps  moyen,  a la  forme  d’un  8 allongé, 
comme  on  le  voit  sur  la  fig.  1 43.  Pour  nous  rendre  compte  de  la 
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manière  dont  cette  courbe  est  construite,  imaginons  que,  tous  les 
jours  d'une  année,  on  ait  observé,  à midi  moyen,  la  position  qu'oc- 
cupe sur  le  cadran  le  petit  espace  éclairé  a correspondant  au  trou 
de  la  plaque  percée  ; et  qu’on  ait  fait  uno  marque  visible  sur  lo 
cadran,  à chacun  des  points  ainsi  obtenus.  Ces  divers  points  sont 
placés , les  uns  à l'orient,  les  autres  à l'occident  de  la  ligne  horaire 
de  midi,  suivant  que  le  midi  moyen  retarde  ou  avance  sur  le  midi 
vrai;  d'ailleurs,  ils  se  trouvent  nécessairement  à d’inégales  hau- 
teurs sur  lo  cadran,  par  suite  du  changement  qu’éprouve  constam- 
ment la  hauteur  méridienne  du  soleil  au-dessus  de  l'horizon,  d’un 
jour  au  suivant.  C’est  l'ensemble  des  points  ainsi  obtenus  qui  dé- 
termine la  méridienne  du  temps  moyen.  D’après  la  manière  même 
dont  cette  courbe  vient  d’être  définie,  il  est  clair. que  chaque  jour, 
à l'instant  de  midi  moyen , le  petit  espace  éclairé  a doit  se  trouver 
sur  la  courbe;  en  sorte  que,  en  observant  le  moment  où  cet  espace 
éclairé  vient  la  traverser,  on  aura  le  midi  moyen , tout  aussi  faci- 
lement qu'on  a le  midi  vrai  en  observant  le  moment  où  il  traverse 
la  ligne  horaire  de  midi.  11  y a cependant  une  difficulté  qui  se  pré- 
sente : c’est  que,  d’après  la  forme  de  la  méridienne  du  temps  moyen, 
le  petit  espace  éclairé  a la  traverse  nécessairement  deux  fois  chaque 
jour;  il  faut  donc  qu’on  puisse  distinguer,  entre  les  doux  instants 
ainsi  obtenus,  celui  qui  correspond  réellement  au  midi  moyen.  A 
cet  elFet,  on  accompagne  les  diverses  parties  de  la  méridienne  du 
temps  mojen  d'indications  qui  font  savoir  dans  quelle  portion  do 
l'année  chacune  d'elles  doit  servir.  On  inscrit,  par  exemple,  le 
long  do  cette  ligne,  les  noms  des  différents  mois,  fig.  243.  Ou 
bien  encore  on  la  divise  en  quatre  parties,  qui  correspondent  aux 
qualro  saisons,  et  on  leur  applique  des  couleurs  différentes,  pou- 
vant rappeler  les  saisons  auxquelles  elles  se  rapportent  : on  mar- 
que, par  exemple,  en  vert  Ja  partie  qui  correspond  au  printemps, 
en  rouge  celle  qui  correspond  à l'été,  en  jaune  celle  qui  correspond 
à l’automne,  et  en  noir  celle  qui  correspond  à l'hiver.  Pur  co  moyen, 
il  ne  peut  plus  y avoir  d'ambiguïté;  on  observe  le  moment  où  le 
trait  do  lumière,  passant  par  le  trou  de  la  plaque,  vient  rencontrer 
la  portion  de  la  méridienne  du  tomps  moyen  qui  convient  à l'époque 
de  1 annéo  où  l'on  se  trouve,  et  l’on  a ainsi  l'instant  précis  du  midi 
moyen. 

§ 187.  Années  tropique  et  sidérale. — Il  serait  incommode 
d'employer  exclusivement  lo  jour  comme  unité  , pour  exprimer 
toutes  les  durées.  Lorsqu’il  s’agirait  de  durées  un  pou  grandes, 
elles  seraient  représentées  par  des  nombres  considérables  de  jours  ; 
et  la  grandeur  de  ces  nombres  empêcherait  qu  on  pût  s en  faire 
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une  idée  bien  nolte.  C'est  pour  cela  qu’on  se  sert  d’une  autre  unité 
de  temps,  plus  grande  que  le  jour,  à laquelle  on  donne  le  nom 
d onnée.  Il  suffit,  d’ailleurs,  que  l’on  connaisse  le  rapport  qui  existe 
entre  les  durées  de  l’année  et  du  jour,  pour  que  l’emploi  de  cette 
nouvelle  unité  revienne  à l emploi  de  la  première. 

L’année  a élé  déterminée  par  le  mouvement  apparent  du  soleil 
sur  la  sphère  céleste,  de  même  que  le  jour  moyen  a élé  déduit  de 
la  considération  de  la  rotation  diurne  du  soleil  autour  de  t axe  du 
monde  ; on  a pris,  pour  l’année,  le  temps  que  le  soleil  met  à faire 
le  tour  entier  de  l’écliptique  (§  129).  Mais  il  y a deux  manières 
différentes  de  déterminer  ce  temps.  Supposons  qu  on  observe , à 
une  certaine  époque , l’instant  auquel  le  centre  du  soleil  passe  à 
l’équinoxe  du  printemps  (§110);  puis  qu’on  observe  de  nouveau  le 
passage  de  ce  centre  au  même  équinoxe,  après  que  l’astre  aura  fait 
le  tour  entier  du  ciel  : l’intervalle  de  temps  compris  entre  ces  deux 
coïncidences  successives  du  centre  du  soleil  avec  l’équinoxe  du 
printemps , constitue  ce  qu'on  nomme  l'année  tropique.  Si , au  lieu 
de  cela,  on  détermine  le  temps  que  le  soleil  met  à faire  le  tour  du 
ciel,  par  rapport  aux  étoiles,  c’est-à-dire  le  temps  compris  entre 
deux  coïncidences  successives  du  centre  du  soleil  avec  une  même 
étoile  située  sur  l’écliptique,  on  obtient  ce  qu’on  nomme  l'année 
sidérale. 

L'année  tropique  et  l'année  sidérale  auraient  exactement  la  même 
durée,  si  l’équinoxe  du  printemps  conservait  constamment  la  même 
position  par  rapport  aux  étoiles.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi  : l’équi- 
noxe so  déplace  parmi  les  étoiles , en  vertu  des  mouvements  de 
précession  (§  1 62)  et  de  nutation  (§  172).  Lo  mouvement  de  pré- 
cession le  fait  rétrograder  uniformément  à travers  les  constella- 
tions; la  nutation  modifie  ce  mouvement  rétrograde,  en  l'accélé- 
rant et  le  retardant  périodiquement,  sans  cependant  en  changer  le 
sens.  Cette  rétrogradation  continuelle  de  l’équinoxe  fait  que  le  so- 
leil, après  l’avoir  quitté,  y revient  plus  tôt  qu’il  n’y  reviendrait,  si 
l'équinoxe  était  immobile  parmi  les  étoiles  ; il  en  résulte  que  l'année 
tropique  est  plus  courte  que  l'année  sidérale.  De  plus,  la  variation 
périodique  qu’éprouve  la  vitesse  do  l'équinoxe,  en  vertu  de  la  nu- 
tation, fait  que  la  différence  entre  l'année  sidérale  et  l’année  tro- 
pique est.  tantôt  plus  grande,  tantôt  plus  petite  : la  durée  de 
l'année  tropique  varie  entre  certaines  limites,  qui  sont  d’ailleurs 
très  peu  différentes  l'une  de  l’autre. 

La  comparaison  des  résultats  obtenus,  par  l’observation  du  soleil 
à des  époques  éloignées  les  unes  des  autres,  a permis  de  détermi- 
ner1'la  durée  de  l'année  sidérale  avec  une  grande  exactitude  ; on  a 
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trouvé  ainsi  que  cette  durée  est  de  365j, 2563835.  Quant  à l’année 
tropique,  sa  valeur  moyenne,  c'est-à-dire  la  valeur  qu’elle  aurait  si 
l'équinoxe  ne  rétrogradait  qu’en  vertu  de  la  précession,  est  de 
365*, 542264.  L'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  retours 
successifs  du  soleil  à l’équinoxe  du  printemps  est  réellement , 
tantôt  un  peu  plus  grand,  tantôt  un  peu  plus  petit  que  ce  dernier 
nombre,  suivant  la  position  que  le  pôle  de  la  sphère  céleste  occupe 
sur  l’ellipse  de  nutation  (§  1 72). 

§188.  Calendrier,  ses  réformes. — Pour  faire  connaître 
l'époque  à laquelle  se  passe  un  fait  quelconque,  on  donne  la  date  de 
ce  fait.  La  date  n’est  autre  chose  que  l'indication  du  temps  écoulé 
depuis  une  époque  remarquable,  ou  ère,  jusqu’à  la  production  du 
fait  dont  il  s’agit.  Mais,  par  la  raison  que  nous  avons  donnée 
(§  1 87),  on  n’exprime  pas  la  valeur  de  ce  temps  par  un  nombre  de 
jours  et  une  fraction  de  jour , l’année  est  employée  comme  une 
unité  principale,  dont  le  jour  et  les  fractions  de  jour  ne  sont  que 
des  subdivisions.  C'est  pour  cela  qu'on  imagine  que  des  années  se 
succèdent  sans  interruption,  à partir  de  l’èrc  qu’on  a adoptée,  de 
manière  à former  une  série  indéfinie , et  qu’on  attribue  à chacune 
de  ces  années  un  numéro  d’ordre  destiné  à la  distinguer  de  toutes 
les  autres.  On  donne  la  date  d'un  fait,  en  indiquant  : 1°  le  numéro 
de  l'année  dans  laquelle  il  se  passe  ; 2°  la  place  qu’occupe  dans 
cette  année  le  joui; auquel  il  se  rapporte;  3*  enfin,  l’heure  précise 
de  son  accomplissement. 

Les  années,  dont  on  se  sert  ainsi  pour  exprimer  les  dates,  doi- 
vent nécessairement  se  composer  d’un  nombre  exact  do  jours,  afin 
qu'il  n'arrive  pas  qu’un  même  jour  appartienne  à la  fois  à une  an- 
née par  son  commencement,  et  à l’année  suivante  par  sa  fin  ; ou  au 
moins  il  serait  extrêmement  incommode  qu’il  en  fût  autrement.  Les 
années  tropique  et  sidérale,  dont  chacune  se  compose  de  365  jours 
et  à peu  près  un  quart  de  jour,  ne  peuvent  donc  être  prises  ni 
l'une  ni  l’autre  pour  cet  usage.  On  adopte  pour  cela  une  année  de 
convention,  à laquelle  on  donne  le  nom  d' (innée  civile.  Cette  année 
se  décompose  en  1 2 mois , dont  chacun  contient  un  nombre  exact 
de  jours  : et , dans  chaque  mois , les  jours  portent  des  numéros 
d'ordre. 

On  comprend  toute  l’importance  qu’il  y a à mettre  l’année  civile 
en  rapport  avec  la  période  des  variations  do  la  déclinaison  du  so- 
leil , période  qui  est  en  même  temps  celle  de  la  succession  des  sai- 
sons. Sans  cela,  les  saisons,  qui  ont  une  si  grande  influence  sur  les 
travaux  de  l'homme,  arriveraient,  dans  les  années  successives  , à 
des  dates  qui  ne  se  correspondraient  pas  : le  printemps , par 
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exemple,  commencerait  tantôt  dans  les  premiers  mois,  lanlôt  vers 
le  milieu  de  l’année,  tantôt  dans  les  derniers  mois.  Or,  c'est  préci- 
sément l’année  tropique  qui  est  la  durée  de  cette  période  des  sai- 
sons, puisque  c’est  l’intervalle  de  temps  compris  entre  les  commen- 
cements de  deux  printemps  consécutifs.  C’est  donc  avec  l’année 
tropique,  et  non  avec  Tannée  sidérale  , que  l'année  civile  doit  être 
mise  en  rapport  : on  doit  faire  en  sorte  que,  dans  un  intervalle  de 
temps  quelconque,  aussi  grand  qu'on  voudra  , il  y ait  autant  d’an- 
nées civiles  que  d’années  tropiques.  Si  Ton  veut  satisfaire  à cette 
condition  , il  est  impossible  que  les  années  civiles  se  composent 
toutes  d'un  môme  nombre  de  jours  : elles  doivent,  au  contraire,  être 
inégales,  et  se  succéder  de  telle  manière,  que  leur  valeur  moyenne, 
pour  un  long  intervalle  de  temps,  soit  précisément  égale  à la  durée 
de  Tannée  tropique. 

C’est  sur  ces  idées  qu’est  basé  le  calendrier  dont  on  fait  usage 
maintenant  dans  la  plus  grande  partie  de  l’Europe.  Nous  allons 
voir  quelles  sont  les  réformes  qu’on  lui  a fait  subir  progressivement, 
pour  l'amener  à l'état  où  il  est  actuellement. 

§ 189.  A Rome,  l'année  instituée  par  Numa,  et  réglée  sur  le 
mouvement  de  la  lune,  comprenait  seulement  355  jours.  Elle  était 
divisée  en  1 2 mois,  dont  lesdurées  étaient  inégales,  comme  l'indique 
le  tableau  suivant  : 


NOMS 
■les  mois. 

NOMBRE 
de  jours.’ 

NOMS 
des  mois. 

NOMBRE 
de  jours. 

NOMS 
des  mois. 

NOMBRE 
de  jours. 

j Janvier.  . . . 

29 

Mai 

31 

Septembre  . . 

Kl 

Février.  . . . 

28 

Juin 

29 

Octobre.  . . . 

! Mar« 

31 

Juillet 

31 

Novembre.  . . 

29 

! Avril.  . . . 

29 

Août 

29 

Décembre.  . . 

29 

Les  noms  attribués  aux  différents  mois,  dans  ce  tableau  , sont 
ceux  qu'on  leur  donne  maintenant  ; ils  sont  les  mômes  que  ceux 
dont  on  se  servait  à Rome,  à l’exception  do  juillet  et  août , qui  ont 
été  substitués  aux  mots  quintilis  et  sexlilis,  le  premier  en  lbonneur 
de  Jules  César,  le  second  en  l bonneur  d’Auguste.  Dans  chaque 
mois,  les  jours  netaient  pas  désignés  comme  ils  le  sont  maintenant, 
par  des  numéros  croissant  régulièrement  depuis  le  commencement 
jusqu'à  la  fin  : on  donnait  les  noms  de  calendes  au  premier  jour  de 
chaque  mois,  noues  au  cinquième  ou  au  septième  jour,  ides  au  trei- 
zième ou  au  quinzième  jour;  et  Ton  désignait  tous  les  autres  jours 
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par  dos  numéros  indiquant  do  combien  ils  précédaient  le  plus  pro- 
chain deces  trois  jours  particuliers. 

Un  ne  tarda  pas  à reconnaître  1 inconvénient  qu'il  y avait  à ce 
que  la  durée  de  l'année  civile  ne  fût  pas  en  rapport  avec  la  période 
du  retour  des  saisons  ; et  l’on  décida  quo , tous  les  deux  ans , on 
intercalerait  un  nouveau  mois  entre  le  vingt-troisième  et  le  vingt- 
quatrième  jour  de  février,  afin  de  ramenor  le  commencement  de 
chaque  saison  à une  date  de  même  dénomination.  Ce  mois  interca- 
laire avait  d'abord  été  composé  do  22  jours  ; ensuite,  on  laissa  aux 
pontifes  le  soin  de  lui  donner  la  longueur  convenable,  en  raison  du 
but  qu’il  s'agissait  d'atteindre.  Les  pontifes  abusèrent  du  pouvoir 
qui  leur  était  ainsi  accordé,  et,  entre  leurs  mains,  le  calendrier 
romain  tomba  dans  le  plus  grand  désordre  ; c'est  ce  qui  engagea 
Jules  César  à y apporter  une  réforme  telle,  quo  les  mêmes  abus  no 
pussent  plus  se  reproduire. 

Il  fit  venir  d'Alexandrie  l'astronome  Sosigènc,etse  concerta  avec 
lui  pour  l'établissement  d'une  règle  uniforme,  destinée  à déterminer 
à l'avenir  le  nombre  do  jours  dont  se  composerait  chaque  annéo 
civile.  Il  fut  décidé  qu'on  donnerait  à Cannée  civile  une  valeur 
moyenne  de  365i,25,  valeur  que  Sosigène  savait  être  à peu  près 
celle  de  l'année  tropique;  et  comme  l’année  civile  nedevaiL  conte- 
nir qu'un  nombre  exact  de  jours,  on  convint  que,  sur  quatre  années 
consécutives,  il  y en  aurait  d'abord  trois  de  363  jours  chacune,  et 
que  la  quatrième  serait  do  366  jours.  Pour  ne  conserver  que  les 
douze  mois  de  l'année  de  Numa,  Jules  César  ajouta  deux  jours  aux 
mois  de  janvier,  aoét,  décembre,  et  un  seul  jour  aux  mois  d'avril , 
juin,  septembre,  novembre;  il  ne  changea  rien  au  mois  de  février, 
qui  était  cependant  le  plus  court  de  tous,  pour  ne  pas  troubler  le 
culte  des  dieux  infernaux,  auxquels  co  mois  était  consacré.  D'après 
cela,  les  mois  se  trouvèrent  composés  ainsi  qu'il  suit  : 


NOMS 

NOMBRE 

NOMS 

] 

NOMBRE 

NOMS 

NOMBRE 

dos  mois. 

de  jours. 

• des  mois. 

de  jours. 

des  mois. 

de  jours. 

Janvier.  . . . 

31 

Mai 

31 

Septembre  . . 

30 

I Février.  . . . 

2S 

Juin 

30 

Octobre.  . . . 

31 

Mars 

31  j 

Juill.  t 

31 

Novembre.  . . 

30 

' Avril 

30 

Aortt 

31 

Décembre.  . . 

31 

L’ensemble  de  ces  douze  mois  forme  un  total  de  365  jours  ; c'é  • 
lait  la  duréo  que  devait  avoir  habituellement  l’année  civile.  Tous 
les  quatre  ans,  l'année  devait  contenir  un  jour  do  plus  : Jules  César 

30. 
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décida  que  co  jour  complémentaire  serait  ajouté  au  mois  de  février, 
et  intercalé  entre  le  vingt-troisième  et  le  vingt-quatrième  jour  de  ce 
mois;  mais,  pour  ne  rien  changer  aux  dénominations  des  autres 
jours  du  mois,  comme  le  vingt-quatrième  jour  do  février  s’appelait 
scxto-caleudas , on  donna  au  jour  intercalaire  le  nom  de  bis-sexto- 
calendns.  C'est  de  ce  nom  du  jour  ajouté  au  mois  de  février,  que 
vient  le  nom  d’rmnce  bissextile , pour  chaque  année  composée  de 
366  jours. 

La  réforme  ainsi  introduite  par  Jules  César,  dans  la  manière  de 
déterminer  les  durées  des  années  civiles  successives , est  ordinai- 
rement désignée  sous  le  nom  de  reforme  julienne;  et  le  calendrier 
basé  sur  les  règles  qu'il  a établies,  se  nomme  calendrier  julien.  La 
promière  année  dans  laquelle  ce  calendrier  ait  été  suivi , est  l'an- 
née 4 4 avant  J.-C.  Le  commencement  de  cette  année  fut  lixé  par 
Jules  César  à une  époque  telle  que  les  principales  fêtes  arrivassent 
dans  les  saisons  auxquelles  elles  dovaient  correspondre  ; il  en  ré- 
sulta que  l’année  précédente,  45  avant  J.-C.,  se  composa  de 
445  jours , ce  qui  lui  valut  le  nom  d'année  de  confusion. 

§ 190.  Le  calendrier  julien  fut  suivi,  sans  aucune  modification, 
pendant  un  grand  nombre  d'années.  Cependant,  la  valeur  moyenne 
qui  avait  été  attribuée  à l'année  civile  étant  un  peu  différente  de 
• l’année  tropique,  il  finit  pareil  résulter  un  changement  notabledans 
les  dates  auxquelles  arrivaient,  chaque  année,  les  commencements 
des  saisons:  en  sorte  que,  si  l'on  n y avait  pas  porté  remède,  une 
môme  saison  se  serait  déplacée  peu  à peu  dans  I année,  de  manière 
à commencer  successivement  dans  les  différents  mois. 

Le  concile  do  Nicée,  qui  se  tint  en  Lan  325  de  1ère  chrétienne, 
adopta  une  règle  fixe  |>our  déterminer  chaque  année  l'époque  de  la 
fêle  de  Pâques:  cette  règle  est  basée  sur  ce  que  l'on  croyait  que 
l’équinoxe  du  printemps  arriverait  tous  les  ans  le  21  mars,  comme 
cela  avait  eu  lieu  l’année  môme  du  concile.  C’est  ce  qui  aurait  existé 
en  effet,  si  la  valeur  moyenne  de  l’année  civile  du  calendrier  julien 
eût  été  exactement  égale  à l'année  tropiqu^.  Mais,  tandis  que  la 
première  est  de  365i,25,  la  seconde  se  compose  de  365^,242264  : 
l'année  tropique  est  donc  plus  petite  que  l'année  julienne  de 
0', 007736,  ou  1 4"’  8‘.  Il  en  résulte  que,  lorsqu'il  s'est  écoulé  une 
période  de  quatro  années  juliennes,  1 équinoxe  du  printemps,  au  lieu 
d'arriver  il  une  date  de  môme  dénomination , et  précisément  à la 
môme  heure  que  quatro  années  auparavant,  arrive  en  réalité  trois 
quarts  d'heure  plus  tôt(0', 030944,  ou  44”  34*);  après  une  nouvelle 
période  de  quatre  années,  cet  équinoxe  avance  encore  de  trois  quarts 
d'heure,  et  ainsi  de  suite.  En  sorte  que,  au  bout  d'un  certain 
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nombre  d'années,  à partir  de  l’an  325,  l'équinoxe  a dû  arriver  le 

20  mars,  puis  plus  tard  le  19  mars,  puis  le  18,  etc.  Celle  avance 
continuelle  de  la  date  de  l'équinoxe  du  printemps,  signalée  parles 
astronomes,  détermina  le  pape  Grégoire  XIII  à apporter  une  nou- 
velle réforme  au  calendrier. 

C'est  en  l’an  1 582  que  la  réforme  grégorienne  fut  opérée.  Dans 
l'espace  des  1257  ans  qui  s'étaient  écoulés  depuis  l’époque  du  con-  » 
cile  de  Nicée,  l'excès  de  l'année  julienne  sur  l’année  tropique  , en 
s’accumulant  d’année  en  année,  avait  dû  faire  avancer  la  date  de 
l'équinoxe  de  1 257  fois  0j, 007736  , ou  9', 724  : en  1582,  l'équi- 
noxe arriva  en  effet  le  I I mars,  au  lieu  du  21 . Pour  faire  dispa- 
raître cette  avance  de  1 0 jours,  que  l’équinoxe  avait  éprouvée  depuis 
l’époque  du  concile  de  Nicée,  et  le  ramener  à la  date  primitive  du 

21  mars,  le  pape  Grégoire  XIII  décida  que  le  lendemain  du  i oc- 
tobre 1582  se  nommerait,  non  pas  le  5 octobre,  mais  le  15  octobre. 

Co  changement,  de  date  ne  suffisait  pas  pour  détruire  l'inconvénient 
qu’avait  présenté  l’emploi  du  calendrier  julien  ; il  fallait  encore 
apporter  une  modification  à la  règle  qui  servait  à déterminer  les 
longueurs  des  années  civiles  successives,  afin  d’éviter  pour  l'avenir 
que  cette  avance  progressive  de  la  date  de  l'équinoxe  ne  se  repro- 
duisît. Aussi  le  pape  décida-t-il  en  outre  que,  dans  l’espace  de 
100  années  consécutives,  il  n’y  aurait  que  97  années  bissextiles, 
an  lieu  de  100  qu’il  devait  y avoir  dans  le  calendrier  julien,  f.ela 
faisait  3 jours  retranchés  sur  iOO  ans , et  par  conséquent  la  valeur 
moyenne  de  l’année  civile  se  trouvait  diminuée  do  0\0075  : cette 
valeur  moyenne  de  l année  civile,  qui  était  de  335\25  dans  le  ca- 
lendrier julien,  fut  donc  réduite  à 365', 24  25,  ce  qui  est  extrême- 
ment peu  différent  de  la  valeur  de  l’année  tropique.  L'année  gré- 
gorienne ainsi  obtenue  est  encore  plus  grande  que  l’année  tropique 

‘de  0‘, 000236  ; la  date  de  l’équinoxe  du  printemps  doit  donc,  encore 
tendre  à avancer  peu  à peu,  en  vertu  de  cet  excès  : mais  il  est  aisé, 
de  voir  qu’il  faudrait  plus  de  4 000  ans  pour  que  cette  date  avançât 
d’un  jour.  On  doit  donc  regarder  la  réforme  grégorienne  comme 
pouvant  suffire  pour  un  très  grand  nombre  de  siècles. 

Voici  maintenant  en  quoi  consiste  la  règle  d’après  laquelle  on 
intercale  les  97  années  bissextiles  dans  l’espace  de  400  ans.  Dans 
le  calendrier  julien  , les  années  bissextiles  se  trouvaient  être  celles 
dont  les  numéros,  comptés  à partir  de  1ère  chrétienne,  étaient 
exactement  divisibles  par  le  nombre  4.  Les  années  séculaires,  telles 
que  1 400,  1500, 1600,  étaient  donc  toutes  des  années  bissextiles. 

On  décida  qqe  l’on  continuerait  à mettre  366  jours  dans  les  années 
dont  les  numéros  seraient  divisibles  par  4 ; mais  que , sur  quatre 
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années  séculaires  consécutives,  il  y en  aurait  trois  qui  feraient 
exception  à la  règle  : sur  ces  quatre  années  séculaires,  la  seule  qui 
dut  rester  bissextile  fut  celle  dont  le  numéro  se  composa  d'un 
nombre  de  centaines  exactement  divisible  par  4.  Ainsi  l'année  I 600 
a dû  être  bissextile;  1700  et  1800,  ont  été  des  années  communes; 
1000  sera  également  une  année  commune,  2000  sera  bissextile, 
et  ainsi  de  suite.  Par  ce  moyen,  dans  l'espace  de  400  ans,  trois 
années  qui  seraient  bissextiles  dans  le  calendrier  julien,  deviennent 
des  années  communes  ; et  par  conséquent  il  ne  reste  plus  que 
97  années  bissextiles,  au  lieu  de  100. 

Le  calendrier  grégorien  fut  adopté  promptement  en  France  et  en 
Allemagne;  plus  tard,  l'Angleterre  l’adopta  à son  tour.  Maintenant, 
il  est  on  vigueur  chez  tous  les  peuples  chrétiens  d'Europe,  excepté 
en  Russie,  où  l’on  suit  encore  le  calendrier  julien.  Il  résulte  de  là 
que  les  dates  de  la  Russie  ne  s'accordent  pas  avec  les  nôtres.  En 
1582,  la  réforme  grégorienne  établit  une  différence  de  10  jours 
entre  les  dates  du  calendrier  julien  et  celles  du  nouveau  calendrier; 
l'année  séculaire  1600  étant  restée  bissextile  dans  le  calendrier 
grégorien,  celte  différence  de  1 0 jours  se  conserva  jusqu'à  la  fin 
du  xviie  siècle;  1 année  1700  ayant  été  bissextile  dans  le  calendrier 
julien , et  commune  dans  le  calendrier  grégorien , la  différence  des 
dates  prises  dans  les  deux  calendriers  fut  do  I I jours  pendant  tout 
le  xviii' siècle:  enfin,  par  la  même  raison,  la  différence  augmenta 
d'un  jour  en  I 800,  et  elle  est  actuellement  de  1 2 jours.  Le  jour  que 
l'on  appelle  en  Russie  le  5 avril  1 853,  est  en  France  le  1 7 avril  ; le 
25  avril  de  la  Russie  correspond  à notre  7 mai.  Pour  éviter  toute 
ambiguïté,  lorsqu'on  cite  une  date  appartenant  au  calendrier  julien, 
on  prend  ordinairement  le  soin  d'écrire  au-dessous  la  date  qui  lui 
correspond  dans  le  calendrier  grégorien.  Ainsi,  dans  les  deux  exem- 


5 05  avril 

pies  qui  viennent  d’êtro  pris,  on  dit  le—  avril  1 853,  le  ^ — _ 1853. 


On  se  sert  aussi  quelquefois  des  mots  (vieux  style),  mis  entre  pa- 
renthèses à la  suite  de  la  date  julienne  que  l’on  cite,  pour  qu'on 
ne  puisse  la  confondre  avec  une  date  grégorienne. 


' § 191.  La  division  de  l'année  en  12  mois,  introduite  dans  le 


calendrier  parNuma,  et  conservée  par  Jules  César  avec  quelques 
modifications  dans  la  longueur  des  mois,  n'a  pas  cessé  d'être  on 
usage  jusqu’à  nos  jours.  Les  durées  inégales  des  divers  mois  dont 
1 année  se  compose  actuellement,  sont  exactement  celles  qui  ont  été 
adoptées  par  Jules  César,  et  qui  sont  indiquées  dans  le  tableau  de 
la  page  353.  Les  mois  ont,  les  uns  30  jours,  les  autres  3 1 jours;  il 
n'y  a d'exception  que  pour  le  mois  de  février,  qui  contient  28  jours 
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dans  les  années  communes, et  29  jours  dans  les  années  bissextiles. 

La  réparlition  un  peu  irrégulière  des  mois  de  30  jours  et  des  mois 
de  31  jours,  dans  l'espace  d’une  année,  fait  qu’on  est  quelquefois 
embarrassé  de  savoir  de 
combien  de  jours  se  com- 
pose tel  ou  tel  mois.  Il  ne 
sera  peut-être  pas  inutile 
d’indiquer  le  moyen  sui- 
vant, pour  résoudre  laques- 
lion  avec  la  plus  grande 
facilité.  On  ferme  la  main 
gauche , puis , avec  l’index 
de  la  main  droite,  on  lou- 
che successivement  les  sail- 
lies et  les  creux  qui  se  trou- 
vent à la  naissance  des 
quatre  doigts , fig.  246  (le 
pouce  est  excepté);  en  même 
temps  on  prononce  les  noms 
des  différents  mois,  dans 
l’ordre  dans  lequel  ils  se 
succèdent.  Ainsi  , janvier 
correspond  à la  première 
saillie,  février  au  premier 
creux , mars  à la  deuxième 
llio , avril  au  deuxième 
ux,  et  ainsi  de  suite.  Ar- 
à la  dernière  saillie,  qui 
'spond  à juillet,  on  re- 
nonce à toucher  les 
>s  et  les  creux  dans  le 
■ ordre,  tout  en  conti- 
la  série  des  mois , 

7 ; et  l’on  ne  s’arrête 
squ’on  a épuisé  les 
nois.  Tous  les  mois 

espondent  ainsi  aux  saillies,  sont  de  31  jours;  los  autres, 
espondont  aux  creux , ont  30  jours,  à l’exception  de  fé- 
ù en  a 28  ou  29,  suivant  les  cas. 

Il  existe,  dans  les  calendriers , une  autre  division  du 
'"s  de  sept  jours,  ou  semaines,  dont  il  est  bon  de 
une  ne  sert  en  aucune  manière  à l’indication 
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(les  dates;  elle  n’a  aucun  rapport  simple,  soit  avec  l'année,  soit 
avec  le  mois.  Cette  période  uniforme  de  sept  jours  se  succède,  sans 
altération  aucune,  à travers  les  mois,  les  années,  les  siècles,  quelles 
que  soient  les  durées  que  l’on  attribue  à ces  grandes  divisions  du 
temps.  Les  sept  jours  de  chaque  semaine  ont  chacun  un  nom  spé- 
cial ; en  sorte  que , non-seulement  un  jour  quelconque  a une  date 
différente  de  celle  des  autres  jours,  mais  en  outre  il  est  désigné  par 
un  nom  particulier,  qui  indique  la  place  qu’il  occupe  dans  la  se- 
maine à laquelle  il  appartient. 

L’origine  de  la  semaine  se  perd  dans  la  nuit  des  temps.  Voici 
comment  on  explique  la  succession  des  noms  attribués  aux  jours 
dont  elle  se  compose  Les  anciens  ne  connaissaient  que  7 planètes, 
y compris  le  soleil  et  la  lune  (§  60)  ; - ils  les  rangeaient  dans  l'ordre 
suivant,  d’après  les  durées  de  leurs  révolutions , et  aussi  d’après 
leurs  distances  présumées  à la  terre  : 

Saturne, 

Jupiter, 

Mars , 
le  Soleil , 

* * Vénus , 

Mercure, 
la  Lune. 

Ce  sont  les  noms  de  ces  planètes  qui  ont  été  attribués  aux  7 jours 
de  la  semaine,  mais  dans  un  ordre  évidemment  très  différent. 
D’après  un  usage  suivi  anciennement  en  Égypte,  chacune  des  vingt- 
quatre  heures  de  la  journée  était  consacrée  à une  planète,  et  l’on 
donnait  à chaque  jour  le  nom  de  la  planète  qui  correspondait  à sa 
première  heure.  On  prenait  successivement  les  diverses  planètes 
dans  l’ordre  dans  lequel  elles  viennent,  d’être  inscrites  ; et  lorsqu'on 
était  arrivé  à la  Lune,  qui  termine  la  liste,  on  recommençait  à 
Saturne,  pour  continuer  de  même.  D’après  cela  , le  premier  jour 
devait  prendre  le  nom  de  Saturne , et  c’est  de  ht  que  vient  le  mot 
samedi.  La  2e  heure  do  ce  premier  jour  était  consacrée  à Jupiter, 
la  3*  à Mars....  la  7e  à la  Lune,  la  8e  à Saturne,  la  9e  à Jupiter,... 
la  I Ie  à la  Lune,...  la  21e  à la  Lune,  la  22'"  à Saturne,  la  23e  à 
Jupiter,  et  enfin  la  24"  à Mars.  La  lre  heure  du  jour  suivant  était 
donc  consacrée  au  Soleil  ; aussi  le  lendemain  du  samedi  était-il  le 
jour  du  soleil.  C’est  en  effet  le  nom  qu’il  porto  dans  certains  calen- 
driers , dans  le  calendrier  anglais , par  exemple  ( sunday ) ; notre 
mot  dimanche,  qui  lui  a été  substitué,  vient  de  dominica  dies.  La 
2“  heure  du  dimanche  étant  consacrée  à Vénus,  la  3'  à Mercure, 
la  à la  Lune,  et  ainsi  de  suite,  on  voit  que  la  24e  heure  du  même 


Digitized  by  Google 


CALENDRIER  , SES.  RÉFORMES.  359 

jour  l’était  à Mercure;  la  lrc  heure  du  lendemain  du  dimanche  était 
donc  consacrée  à la  Lune,  d’où  le  nom  de  lundi,  attribué  à ce  jour. 
En  continuant  de  la  même  manière,  on  voit,  que  le  lendemain  du 
lundi  a dû  prendre  le  nom  de  Mars  (mardi)  ; que  le  lendemain  du 
mardi  a dû  prendre  celui  de  Mercure  (mercredi)-,  que  le  jour  suivant 
était  le  jour  de  Jupiter  (jeudi)-,  et  qu’enfin  le  lendemain  du  jeudi 
était  le  jour  de  Vénus  (vendredi).  La  2i'  heure  du  vendredi  se  trou- 
vant consacrée  à la  Lune  , la  1ro  heure  du  jour  suivant  l'était  à Sa- 
turne; en  sorte  que  le  lendemain  du  vendredi  prenait  de  nouveau 
le  nom  de  samedi,  et  ainsi  de  suite  indéfiniment. 
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UE  LA  LUNE. 


LOIS  DU  MOUVEMENT  DE  LA  LUNE. 

§ 193.  Après  le  soleil,  la  lune  est  celui  de  tous  les  astres  qui 
nous  offre  le  plus  d'intérêt.  Non-seulement  elle  pique  notre  curio- 
sité par  ces  formes  si  variées  sous  lesquelles  nous  la  voyons  succes- 
sivement, mais  encore  elle  nous  est  d'une  très  grande  utilité,  en 
nous  éclairant  fréquemment  pendant  les  nuits  : aussi  allons-nous 
nous  occuper  immédiatement  'd’étudier  en  détail  les  lois  de  son 
mouvement.  L’étude  que  nous  avons  déjà  faite  des  lois  du  mouve- 
ment du  soloil  nous  facilitera  beaucoup  la  nouvelle  étude  que  nous 
allons  entreprendre  ; plusieurs  des  résultats  que  nous  obtiendrons 
ont  une  grande  analogie  avec  ceux  que  nous  connaissons  déjà , et 
cela  nous  permettra  de  les  présenter  plus  rapidement. 

§ 1 94.  La  lune  se  déplace  parmi  les  étoiles.  — Il  est  très 
facile  de  reconnaître  que  la  lune  ne  conservo  pas  une  position  in- 
variable sur  la  sphère  céleste,  par  rapport  aux  étoiles.  La  lumière 
qu’elle  répand  dans  notre  atmosphère  n'est  pas  assez  grande  pour 
nous  empêcher  d'apercevoir  les  étoiles  un  peu  brillantes  qui  sont 
dans  son  voisinage.  En  examinant  attentivement,  à la  simple  vue, 
la  position  que  la  lune  occupe  par  rapport  à quelques  étoiles  voi- 
sines, on  voit  que  cette  position  change  d’une  manière  sensible  dans 
l'espace  de  quelques  heures.  La  / vj . 2i8  montre  de  combien  la  lune 
se  déplace  en  2i  heures  : pendant  cet  intervalle  de  temps,  elle  passe 
de  la  position  1 à la  position  2.  Si  l'on  qomparo  cette  figure  avec 
la  /i<j.  188  (page  236),  qui  représente  le  déplacement  journalier  du 
soleil  dans  la  môme  région  du  ciel,  on  voit  que  le  mouvement  do  la 
lune  parmi  les  étoiles  est  beaucoup  plus  rapide  que  celui  du  soleil  ; 
la  lune  parcourt  en  un  jour  un  arc  environ  treize  fois  plus  grand 
que  l’arc  parcouru  en  mémo  temps  par  le  soleil. 

En  observant  la  lune  pendant  un  assez  grand  nombre  de  jours  , 
on  la  voit  se  mouvoir  à travers  diverses  constellations, 'et  faire  ainsi 
lo  tour  entier  do  la  sphère  céleste.  Si  l'on  marquode  temps  en  temps, 
sur  une  carte  céleste  (planche  11,  page  173),  la  position  qu  elle  oc- 
cupe au  milieu  des  étoiles,  on  voit  qu’elle  ne  s’écarte  jamais  beau- 
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coup  de  la  roule  que  suit  le  soleil  dans  son  mouvement  annuel  ; elle 
se  meut  à peu  près  suivant  le  grand  cercle  de  l’écliptique,  en  ne 
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s’en  écartant  que  de  petites  quantités,  tantôt  au  nord  de  ce  cercle, 
tantôt  au  sud.  Ce  mouvement  de  la  lune  est  direct  (§  1 62),  c’est-à- 
dire  qu'il  s’effectue  dans  le  môme  sens  que  le  mouvement  du  soleil 
sur  l’écliptique  ; la  principale  différence  entre  ces  deux  mouve- 
ments consiste  dans  la  vitesse,  qui  est  environ  treize  fois  plus 
grande  pour  la  lune  que  pour  le  soleil. 

§ 195.  Phases  de  la  lune.  — En  même  temps  que  la  lune 
parcourt  les  diverses  constellations  qui  existent  le  long  de  l’éclip- 
tique, elle  se  présente  à nous  sous  des  formes  très  diverses  que  l’on 
nommo  ses  phases.  Ces  changements  de  forme,  qui  se  reproduisent 
périodiquement,  comme  tout  le  monde  le  sait,  ne  dépendent  pas 
de  la  position  que  la  lune  occupe  parmi  les  étoiles.  Lorsque  cet  astre, 
parti  d’une  position  où  on  l'a  observé  dans  une  certaine  constella- 
tion , a fait  tout  le  tour  du  ciel  pour  revenir  à cette  même  place,  il 
ne  présente  pas  la  phase  qu'il  avait  présentée  d’abord;  lorsque, 
après  un  nouveau  tour,  il  revient  encore  se  placer  de  même  dans  la 
constellation  dont  il  s’agit,  la  phase  sous  laquelle  il  se  montre  est 
différente  do  chacune  des  deux  précédentes.  Mais  si  l’on  compare 
la  position  do  la  lune  dans  le  ciel  à celle  qu’occupe  en  môme  temps 
le  soleil,  on  voit  que  c’est  de  cette  position  relative  des  deux  astres 
que  dépendent  les  phases  de  la  lune.  Toutes  les  fois  que  la  lune  se 
retrouve  à une  mémo  distance  angulaire  du  soleil , elle  nous  pré- 
sente la  même  phase,  quelles  que  soient  d’ailleurs  les  constellations 
au  milieu  desquelles  ces  deux  astres  nous  apparaissent. 

La  lune  parcourant  à peu  près  la  même  route  que  le  soleil  sur 
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la  sphère  céleste,  mais  avec  une  vitesse  plus  grande  que  celle  de 
ce  dernier  astre,  il  en  résulte,  pour  le  mouvement  relatif  des  deux 
astres,  des  circonstances  particulières  dont  il  est  très  facile  de  se 
rendre  compte.  A certaines  époques,  la  lune  atteint  le  soleil,  et 
passe,  soit  dans  le  lieu  même  qu’il  occupe  sur  la  sphère,  soit  un 
peu  à côté;  bientôt  elle  le  dépasse,  en  vertu  de  la  plus  grande 
rapidité  de  son  mouvement , et  s'en  éloigne  de  plus  en  plus  ; en 
continuant  ainsi  à marcher  en  avant  du  soleil , elle  finit  par  le  re- 
joindre de  nouveau,  pour  le  dépasser  encore,  et  ainsi  de  suite.  Les 
positions  que  la  lune  prend  successivement,  par  rapport  au  soleil, 
sont  exactement  les  mêmes  que  si  le  soleil  restait  immobile  sur  la 
sphère,  et  que  la  lune  fût  en  mouvement  sur  un  grand  cercle  pas- 
sant à peu  près  par  le  soleil. 

Lorsque  la  lune  vient  passer  dans  la  région  divt'ieloù  se  trouve 
le  soleil,  on  11e  l'aperçoit  pas.  Au  bout  d'un  jouipm  deux,  si  l’on 
regarde  le  ciel  peu  de  temps  après  le  coucher  du  Soleil , on  voit  la 
lune  du  côté  de  l'occident,  sous  la  forme  d’un  croissant  très  délié, 
fig.  249  ; ce  croissant,  animé  du  mouvement  diurne  comme  tous 
les  astres,  finit  bientôt  par  disparaître  au-dessous  de  l’horizon.  Les 
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j ours  suivants,  on  aperçoit  également  la  lune  dans  les  circonstances 
analogues , c'est-à-dire  un  peu  après  le  coucher  du  soleil  ; mais 
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on  la  voit  de  moins  en  moins  rapprochée  du  point  de  l'horizon  où 
le  soleil  s’est  couché,  et  son  croissant  s’épaissit  de  plus  en  plus  en 
son  milieu,  fig.  250  ; le  coucher  de  la  lune  retarde  de  jour  en  jour 
sur  celui  du  soleil.  Six  ou  sept  jours  après  que  l’on  a commencé  à 
voir  la  lune  sous  la  forme  d’un  croissant  très  délié,  elle  se  montre 
sous  la  figure  d’un  demi-  cercle,  fig.  251;  alors  elle  s’est  déjà  assez 
éloignée  du  soleil  pour  ne  traverser  le  méridien  qu’environ  6 heures 
après  lui,  c’est-à-dire  à 6 heures  du  soir.  A partir  de  là , la  lune 
s'élargit  encore,  et  passe  insensiblement  du  demi-cercle  à un  cercle 
complet , en  prenant  des  formes  intermédiaires , telles  que  celle 
que  représente  la  fig.  252.  Sept  jours  environ  après  que  la  lune 
avait  été  vue  sous  la  forme  d’un  demi-cercle,  fig.  251,  elle  de- 
vient tout  à fait  circulaire , fig.  253  ; alors  elle  passe  au  méridien 
1 2 heures  plus  tard  que  le  soleil , c’est-à-dire  à minuit  ; elle  se  lève 
quand  il  se  couche,  et  se  couche  quand  il  so  lève.  En  continuant  à 
observer  la  lune,  on  voit  qu’elle  se  lève  et  se  couche  toujours  de 
plus  en  plus  tard,  et  qu  elle  repasse  successivement  par  les  mêmes 
formes  que  précédemment , mais  dans  un  ordre  inverse  ; on  re- 
marque, en  outre,  que  la  partie  la  plus  convexe  du  contour  visible 
de  la  lune  est  désormais  tournée  vers  l’orient,  tandis  que  précé- 
demment elle  l'était  du  côté  de  l’occident.  Ainsi  la  lune,  après  avoir 
pris  la  forme  d’un  cercle  complet,  se  déprime  progressivement  du 
côté  de  l'occident , fig.  254,  et,  au  bout  de  sept  jours,  elle  n’a  déjà 
plus  que  la  forme  d'un  demi-cercle,  fig.  255  ; alors  elle  ne  passe 
au  méridien  qu’environ  18  heures  après  le  soleil,  c’est-à-dire  vers 
6 heures  du  matin.  Bientôt  elle  ne  montre  plus  qu’un  croissant, 
fig.  256,  que  l’on  voit  le  matin,  un  peu  avant  le  lever  du  soleil,  et 
du  côté  de  l’orient.  Six  ou  sept  jours  après  qu’on  l’a  vue  sous  la 
forme  d’un  demi-cercle,  fig.  255,  elle  parait  comme  un  croissant 
très  délié,  fig.  257,  situé  près  du  point  de  l’horizon  où  le  soleil  va 
se  lever.  A partir  de  là,  pendant  deux  ou  trois  jours,  on  ne  voit  pas 
du  tout  la  lune,  et,  au  bout  de  ce  temps,  on  commencé  à l’aperce- 
voir le  soir,  après  le  coucher  du  soleil,  sous  la  forme  du  premier 
croissant  dont  nous  avons  parlé,  fig.  249. 

Ces  modifications  successives  des  formes  sous  lesquelles  la  lune 
se  présente  à nous  se  reproduisent  constamment  de  la  même  ma- 
nière, et  dans  le  même  ordre.  D’ailleurs,  ce  n’est  pas  seulement  la 
nuit  qu’on  peut  les  observer  ; toutes  les  fois  que  la  lune  n’est  pas 
trop  rapprochée  du  soleil , on  la  voit  sans  peine  en  plein  jour,  et 
il  en  résulte  une  plus  grande  facilité  pour  suivre  convenablement 
ces  changements  de  forme,  et  s’assurer  qu’ils  se  produisent  bien 
conformément  à ce  que  nous  venons  de  dire. 
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§ 196.  Cherchons  maintenant  à nous  rendre  compte  de  la  cause 
qui  fait  que  la  lune  se  montre  sous  tant  d'aspects  divers. 

11  est  naturel  de  se  demander  d’abord  si  cela  ne  pourrait  pas  tenir 
à la  forme  particulière  de  cet  astre,  qui,  en  se  tournant  successive- 
ment de  différents  côtés,  nous  montrerait  ainsi  les  diverses  parties 
de  son  contour.  Mais  il  y a une  observation  bien  simple,  que  I on 
peut  répéter  assez  souvent,  et  à l’aide  de  laquelle  on  s’assure  que 
les  phases  de  la  lune  doivent  être  expliquées  d’une  tout  autre  ma- 
nière. Cette  observation  prouve  que,  généralement,  nous  ne  voyons 
qu’une  portion  de  la  face  de  la  lune  qui  est  tournée  de  notre  cftté, 
et  que , si  nous  voyions  cette  face  tout  entière,  la  lune  nous  paraî- 
trait constamment  avoir  la  forme  d'un  cercle.  Voici  en  quoi  elle 
consiste.  Pendant  que  la  lune  se  déplace  sur  la  sphère  céleste,  il  lui 
arrive  de  temps  en  temps  de  passer  devant  une  étoile,  de  manière 
à la  soustraire  à nos  regards  : on  dit  alors  qu’il  se  produit  une  . 
occultation  de  l'étoile.  Or,  il  est  clair  que,  dans  ce  phénomène  par- 
ticulier, dû  au  mouvement  de  la  lune  par  rapport  à 1 étoile , les 
choses  se  passent  comme  si  la  lune  était  immobile,  et  que  l'étoile  e, 
fig.  258,  fût  en  mouvement  suivant  une  certaine  ligne,  telle  que 

»in.  Si  le  croissant  de  la  lune  formait  la 
totalité  de  la.  face  de  cet  astre  qui  est 
tournée  de  notre  côté,  l'étoile  resterait 
visible  tant  qu'elle  n’aurait  pas  atteint 
le  bord  intérieur  du  croissant,  en  a ; elle 
ne  serait  invisible  que  pendant  le  temps 
qu’elle  mettrait  à traverser  ce  croissant. 
Mais,  au  lieu  de  cela,  on  voit  l'étoile  dis- 
paraître longtemps  avant  qu’ello  ait  atteint  le  bord  intérieur  du 
croissant:  au  noment  où  l’on  cesse  de  l’apercevoir,  elle  se  trouve  en 
un  point  b que  l'on  juge  facilement  être  situé  sur  la  circonférence  du 
cercle  dont  le  bord  extérieur  du  croissant  fait  partie.  Ainsi,  il  résulte 
bien  de  là  que,  généralement,  nous  ne  voyons  pas  la  totalité  de  la 
face  de  la  lune  qui  est  tournée  de  notre  côté  ; une  portion  seulement 
de  cette  face  nous  est  rendue  sensible  par  la  lumière. 

Lorsque  nous  apercevons  une  portion  notable  de  la  face  de  la  lune 
qui  est  tournée  vers  nous,  fig.  250  à 256,  nous  distinguons  sans 
peine  certaines  taches  grisâtres,  qui,  par  leur  ensemble,  donnent 
grossièrement  à la  lune  l'aspect  d'une  figure  humaine.  11  est  aisé  de 
s’assurer  que  ces  taches,  dont  nous  ne  voyons  habituellement  qu'une 
partie  plus  ou  moins  grande , se  présentent  à nous  toujours  de  la 
même  manière.  La  portion  lumineuse  de  la  face  de  la  lune  qui  est 
tournée  vers  nous  s’étend  d’abord  de  plus  en  plus,  jusqu'à  em- 
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brasser  complètement  ces  taches , pg.  249  à 253;  puis  elle  se  • 
rétrécit  peu  à peu  de  manière  à les  abandonner  progressivement, 
pg.  253  à 237.  Il  est  impossible  de  ne  pas  reconnaître  là  tous  les 
caractères  d'un  corps  dont  la  surface,  non  lumineuse  par  elle-même, 
est  éclairée  successivement  dans  ses  diverses  parties  par  un  corps 
lumineux  voisin.  Si  l'on  fait  attention , en  outre,  que  la  partie  con- 
vexe du  croissant  de  la  lune  est  toujours  tournée  du  côté  du  soleil, 
de  telle  sorte  que  la  ligne  qui  joint  ses  deux  cornes  est  dirigée  per- 
pendiculairement à la  ligne  qui  joint  la  lune  à cet  astre,  on  verra  que 
la  lune  n’est  lumineuse  que  parce  qu’elle  est  éclairée  par  le  soleil. 

Les  apparences  nous  portent  à regarder  la  lune  comme  étant  un 
corps  sphérique.  Le  soleil  ne  peut  éclairer  à chaque  instant  qu’une 
moitié  de  sa  surface,  et  c’est  suivant  que  nous  apercevons  une  por- 
tion plus  ou  moins  grande  de  cette  moitié  éclairée,  que  la  lune  nous 
paraît  sous  telle  ou  telle  phase.  Pour  nous  rendre  un  compte  com- 
plet de  la  succession  des  phases , concevons  que  la  lune  se  meuve 
en  décrivant  un  cercle  ABC....  autour  de  la  terreT,  pg.  259,  et 


que  le  soleil  S soit  situé  dans  le  plan  de  ce  corde,  à une  distance 
de  la  terre  extrêmement  grande  relativement  au  rayon  TA  ; de  telle 
sorte  que  les  rayons  de  lumière  envoyés  par  le  soleil  à la  lune, 
dans  toutes  les  positions  A,  B,  C,  D, ...  qu  elle  occupe  successive- 
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ment,  puissent  être  regardés  comme  parallèles  entre  eux.  La  moitié 
de  la  surface  de  la  lune,  qui  est  éclairée  par  le  soleil,  est  toujours 
dirigée  du  côté  de  cet  astre  ; cette  moitié  est  limitée  par  un  cercle 
m n.  De  la  terre  T on  ne  peut  apercevoir  que  la  moitié  de  la  surface 
de  la  lune,  qui  est  limitée  par  le  cercle  pq,  dirigé  perpendiculaire- 
ment au  rayon  qui  joint  la  lune  à la  terre  ; on  ne  voit  donc  en  réalité 
que  la  partie  de  l'hémisphère  éclairé  qui  se  trouve  comprise  dans 
cet  hémisphère  visible  terminé  au  cercle  pq.  D’après  cela,  si  l’on 
suit  la  lune  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre,  on  verra  que 
les  phases  se  succèdent  précisément  comme  l'observation  l’indique. 
Lorsque  la  lune  est  en  A , l’hémisphère  non  éclairé  est  tout  entier 
tourné  vers  la  terre  ; la  lune  est  invisible.  En  B,  on  voit  un  crois- 
sant dont  la  convexité  est  tournée  vers  le  soleil,  fig.  250.  En  C,  on 
voit  la  moitié  de  l'hémisphère  éclairé  ; la  lune  se  montre  alors  sous 
forme  d'un  demi-cercle,  fig.  251 . En  D,  elle  présente  une  forme 
intermédiaire  entre  un  demi-cercle  et  un  cercle  complet  , fig.  252. 
En  E,  on  voit  de  la  terre  la  totalité  de  l'hémisphère  éclairé  ; c’est-à- 
dire  que  la  lune  parait  entièrement  circulaire,  fig.  253.  En  ache- 
vant son  tour,  la  lune  prend  successivement  en  F,  G,  H,  les  appa- 
rences indiquées  par  les  fig.  254,  255,  256. 

On  voit  combien  il  est  facile  d'expliquer  les  phases  de  la  lune 
par  les  considérations  qui  précèdent.  Pour  donner  cette  explication, 
nous  avons  supposé  que  la  lune  décrit  un  cercle  autour  de  la  terre, 
et  que  le  soleil  se  trouve  dans  le  plan  de  ce  cercle;  mais  ces  con- 
ditions, qui,  en  réalité,  ne  sont  pas  exactement  remplies,  ne  sont 
pas  indispensables  pour  l'explication  des  phases.  Ces  aspects  si 
divers  de  la  lune  sont  toujours  dus  aux  positions  que  prennent  suc- 
cessivement, l'un  par  rapport  à l’autre,  les  deux  cercles  qui  ser- 
vent de  limites,  l’un  à l'hémisphère  éclairé  de  la  lune,  et  l’autre  à 
l'hémisphère  de  cet  astre  qui  est  tourné  vers  la  terre. 

§ 197.  Lorsque  la  lune  est  en  À,  sur  la  direction  de  la  ligne  qui 
va  du  soleil  à la  terre,  on  dit  qn'ello  est  nouvelle;  alors  on  ne  la 
voit  pas.  Lorsqu’elle  est  en  E,  sur  le  prolongement  de  la  même  ligne, 
on  dit  qu'elle  est  pleine;  alors  elle  se  montre  sous  la  forme  d'un 
cercle  complet,  fig.  253.  En  C,  la  lune  est  dans  son  premier  quartier; 
en  G , elle  est  dans  son  dernier  quartier.  Les  positions  B,  D,  E,  H, 
dans  lesquelles  la  lune  se  trouve  au  milieu  des  arcs  AC,  CE,  EG,  G A , 
se  nomment  les  octants.  Souvent  on  donne  à la  nouvelle  lune  et  à 
la  pleine  lune  le  nom  collectif  de  syzygies  ; et  de  même,  au  premier 
quartier  et  au  dernier  quartier,  le  nom  de  quadratures. 

On  emploie  très  souvent  aussi  les  expressions  nouvelle  lune,  pre- 
mier quartier,  pleine  lune  et  dernier  quartier,  pour  désigner,  non 
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pas  les  quatre  positions  particulières  A,  C,  E,  G,  de  la  lune  par 
rapport  au  soleil,  mais  les  intervalles  de  temps  que  la  lune  emploie 
à aller  de  chacune  de  ces  positions  à la  suivante.  Ainsi,  depuis  le 
moment  de  la  nouvelle  lune  jusqu’à  celui  du  premier  quartier,  on 
dit  qu’on  est  dans  la  nouvelle  lune;  depuis  le  moment  du  premier 
quartier  jusqu'au  moment  de  la  pleine  lune,  on  dit  qu'on  est  dans 
le  premier  quartier  ; et  ainsi  de  suite. 

§198.  Lumière  cendrée.  — L'exactitude  des  idées  qui  vien- 
nent d’être  développées , pour  expliquer  les  phases  de  la  lune , est 
pleinement  confirmée  par  un  phénomène  que  tout  le  monde  peut 
observer  avec  la  plus  grande  facilité.  Lorsque  la  lune  ne  présente 
encore  qu'un  croissant  assez  faible , et  qu’on  la  regarde  attentive- 
ment, quelque  temps  après  le  coucher  du  soleil,  on  distingue  sans 
peine  la  totalité  de  son  contour.  La  partie  de  sa  surface  qui  n’est 
pas  directement  éclairée  par  le  soleil , se  trouve  très  légèrement 
illuminée,  fi  g.  260  ; ce  qui  fait  qu’aucune  portion  de  l'hémisphère 
tourné  vers  la  terre  n’est  invi- 
sible. Cette  faible  lumière  est 
désignée  sous  le  nom  de  lumière 
cendrée.  A mesure  que  la  lune 
s'éloigne  du  soleil , et  que,  par 
conséquent,  son  croissant  s'é- 
paissit, l’intensité  de  la  lumière 
cendrée  diminue , et  cette  lu- 
mière finit  par  disparaître  com- 
plètement avant  que  la  lune  ar- 
rive à son  premier  quartier.  La 
lumière  cendrée  reparaît  quel- 
que temps  après  le  dernier 
quartier,  lorsque  la  lune  reprend 
la  forme  d’un  croissant  : mais 
alors,  pour  l’apercevoir,  il  faut 
regarder  la  lune  le  matin , un 
peu  de.temps  avant  le  lover  du  soleil.  Voici  à quoi  tient  ce  phéno- 
mène remarquable. 

La  lune  renvoie  à la  terre  la  lumière  qu  elle  reçoit  du  soleil , et 
c’est  ainsi  qu'elle  nous  éclaire  pendant  la  nuit.  Mais  la  terre  doit 
agir  de  même  par  rapport  à la  lune.  La  terre,  éclairée  par  le  soleil, 
doit  renvoyer  à la  lune  une  portion  de  la  lumière  qu  elle  reçoit. 
Pour  un  observateur  placé  sur  la  luno , la  terre  doit  présenter  des 
phases  entièrement  pareilles  à celles  que  la  lune  nous  présente  ; la 
terre  doit  donc  également  éclairer  les  nuits  de  la  lune,  et  les  éclairer 
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plus  ou  moins,  suivant  la  phase  dans  laquelle  elle  se  trouve.  Si  l'on 
remarque  en  outre  que,  comme  nous  le  verrons  bientôt,  la  terre  a 
de  plus  grandes  dimensions  que  la  lune , on  verra  que  la  lumière 
envoyée  par  la  terre  à la  lune  doit  être  plus  grande  que  celle  en- 
voyée par  la  lune  à la  terre  dans  des  circonstances  analogues.  Or, 
on  reconnaît  sans  peine  que,  lorsque  la  lune  est  en  A,  fig.  259  , 
c’est-à-dire  lors  do  la  nouvelle  lune,  la  terre  doit  être  pleine  pour 
un  observateur  placé  sur  la  lune  ; que  de  même,  lorsque  la  lune  est 
pleine,  en  E,  la  terre  doit  être  nouvelle  pour  cet  observateur  : en 
un  mot , la  lune  et  la  terre  présentent  en  même  temps  des  phases 
directement  opposées,  pour  des  observateurs  placés  sur  l'un  et  sur 
l’autre  de  ces  deux  corps.  C’est  donc  au  moment  de  la  nouvelle 
lune  que  l'hémisphère  de  la  lune  non  éclairé  par  le  soleil  reçoit  le 
plus  de  lumière  de  la  terre;  depuis  la  nouvelle  lune  jusqu’à  la  pleine 
lune , la  terre  éclaire  de  moins  en  moins  celte  partie  de  la  lune  qui 
n’est  pas  tournée  vers  le  soleil  ; à l’époque  de  la  pleine  lune,  la  terre 
n’envoie  plus  aucune  lumière  à la  lune;  et  enfin,  de  la  pleine  lune 
à la  nouvelle  lune,  la  partie  de  la  lune  qui  n'est  pas  directement 
éclairée  par  le  soleil  reçoit  de  la  terre  une  quantité  de  lumière  de 
plus  en  plus  grande.  On  comprend  d’après  cela  que,  pendant  un 
certain  temps , avant  et  après  la  nouvelle  lune , cette  partie  de  la 
lune  qui  ne  reçoit  pas  de  lumière  venant  directement  du  soleil,  peut 
être  assez  fortement  éclairée  par  la  terre  pour  que  nous  l’aperce- 
vions. Telle  est  la  cause  à laquelle  on  doit  attribuer  la  lumière  cen- 
drée. Si  l’on  fait  attention  à la  grande  lumière  que  la  pleine  lune 
projette  sur  la  terre  pendant  nos  nuits,  et  si  l’on  observe  que  la 
terre,  en  vertu  de  ses  plus  grandes  dimensions,  doit  encore  plus 
fortement  éclairer  la  lune  dans  les  circonstances  analogues,  on  verra 
que  l'explication  qui  vient  d’être  donnée  pour  la  lumière  cendrée 
n’a  rien  d'exagéré. 

A partir  du  moment  où  l’on  a pu  commencer  à observer  la  lu- 
mière cendrée,  après  une  nouvelle  lune,  l’intensité  de  cette  lumière 
diminue  progressivement,  et  elle  finit  par  disparaître  au  bout  de  peu 
de  jours.  Cela  tiont  à deux  causes  qui  agissent  dans  le  même  sens. 
D’une  part,  ainsi  que  nous  l'avons  dit,  la  terre  éclaire  de  moins  en 
moins  la  partie  obscure  de  la  lune.  D’une  autre  part,  l'élargissement 
progressif  du  croissant  de  la  lune  fait  que  la  quantité  de  lumière 
qui  en  vient  tend  de  plus  en  plus  à masquer  la  lumière  faible  et 
décroissante  de  la  partie  qui  n'est  pas  directement  éclairée  par  le 
soleil  ; et  cela,  soit  par  un  simple  effet  do  contraste,  soit  parce  que 
les  régions  de  l’atmosphère  terrestre  que  traversent  les  rayons  ve- 
nant de  la  lune  sont  de  plus  en  plus  éclairées. 
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§ 199.  Forme  do  disque  de  la  lane.  — La  lune  avant  des 
dimensions  apparentes  très  appréciables,  il  est  nécessaire,  comme 
pour  le  soleil,  de  faire  choix  d'un  de  ses  points,  auquel  se  rappor- 
teront constamment  les  observations  destinées  à fixer  de  temps  en 
temps  sa  position  sur  la  sphère  céleste.  Mais  ce  choix  ne  peut  se 
faire  convenablement,  qu 'autant  qu'on  a une  idée  nette  de  la  forme 
sous  laquelle  se  présente  la  lune,  ou  plutôt  de  la  forme  quelle  pré- 
senterait , si  l’on  voyait  constamment  la  totalité  de  la  face  qu’elle 
tourne  vers  la  terre. 

Les  diverses  phases  de  la  lune  trouvent  leur  explication  toute 
naturelle,  dès  qu’on  suppose  que  la  lune  est  un  corps  arrondi,  ou 
sphéroïdal,  comme  la  terro.  S'il  en  est  réellement  ainsi,  la  luno 
devrait  nous  apparaître  sous  la  forme  d’un  disque  circulaire  ou  à 
peu  près  circulaire,  dans  le  cas  où  toute  sa  surface  serait  éclairée. 
Nous  ne  pouvons  pas  vérifier,  aune  époque  quelconque,  si  le  disque 
complet  de  la  lune  a bien , en  effet , la  forme  d’un  cercle , puisquo 
nous  ne  pouvons  habituellement  apercevoir  qu'une  portion  plus  ou 
moins  grande  de  ce  disque.  Mais  cette  vérification  devient  possible 
dans  deux  circonstances  différentes  : d’une  part,  au  moment  de  la 
pleine  lune  ; d'une  autre  part , lorsque  la  lune  ne  présente  qu’un 
croissant  délié , et  que  toute  la  portion  de  sa  surface,  qui  est  tour- 
née de  notre  côté,  se  trouve  illuminée  par  la  lumière  cendrée.  En 
employant  alors  les  mômes  moyens  que  pour  le  soleil  (§§121  et 
1 22),  on  reconnaît  que  le  disque  de  la  lune  est  exactement  circu- 
laire; ou  du  moins,  s’il  y a des  différences  entre  la  forme  réelle  de 
ce  disque  et  un  cercle,  elles  sont  trop  petites  pour  que  l'observation 
puisse  les  constater. 

Dès  le  moment  que  le  disque  complet  de  la  lune  est  circulaire, 
comme  celui  du  soleil,  il  est  naturel  d'opérer  pour  le  premier  astre 
comme  pour  le  second,  c’est-à-dire  de  rapporter  au  centre  du 
disque  toutes  les  observations  destinées  à déterminer  la  position  de 
l’astre  sur  la  sphère  céleste.  Ainsi  on  mesurera,  à diverses  époques, 
l'ascension  droite  et  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune,  et  la  com- 
paraison des  valeurs  que  prendront  successivement  ces  deux  angles 
permettra  d’étudier  la  marche  de  la  lune  dans  le  ciel. 

§ 200.  Observation  du  centre  de  la  Inné.  — Le  centre  du 
disque  de  la  lune  n’est  pas  un  point  que  l’on  puisse  viser  directe  • 
ment,  comme  on  vise  une  étoile.  On  est  donc  obligé  d'avoir  recours 
à un  moyen  détourné,  pour  suppléer  à cette  observation  directe, 
et  trouver  les  résultats  qu'elle  aurait  fournis.  Nous  avons  déjà  vu 
quelque  chose  d’analogue  pour  le  soleil  (§  125  ) : nous  avons  dit 
que  l’ascension  droite  du  centre  de  l'astre  s’obtenait  en  prenant  la 
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moyenne  des  heures  des  passages  du  bord  occidental  et  du  bord 
oriental  de  son  disque  dans  le  plan  du  méridien  ; et  que,  de  même, 
la  moyenne  des  nombres  obtenus  en  observant  le  bord  supérieur 
et  le  bord  inférieur  du  disque,  à l’aide  du  cercle  mural , fournissait 
la  déclinaison  du  centre. 

Il  suffirait  évidemment  d’opérer  pour  la  lune  comme  pour  le 
soleil,  si  la  totalité  de  son  disque  restait  constamment  visible. 
Mais  il  n’en  est  pas  ainsi  : on  ne  voit , la  plupart  du  temps,  qu'une 
moitié  du  contour  circulaire  du  disque.  Lorsque  la  lune  traverse  le 
méridien , on  ne  peut  observer  le  passage  que  de  l’un  de  ses  deux 
bords  ; le  bord  oriental  est  invisible  depuis  le  moment  où  la  lumière 
cendrée  disparait,  après  une  nouvelle  lune,  jusqu’au  moment  de 
la  pleine  lune  suivante  ; et  le  bord  occidental  est  invisible  à son 
tour,  depuis  la  pleine  lune  jusqu'à  ce  que  la  lumière  cendrée  com- 
mence à reparaître.  De  même  on  ne  peut  généralement  observer  au 
cercle  mural  que  le  bord  inférieur  ou  le  bord  supérieur  du  disque 
de  la  lune. 

La  connaissance  du  diamètre  apparent  de  la  lune  devient  alors 
nécessaire,  pour  que,  de  l’observation  d’un  seul  bord  du  disque,  on 
puisse  conclure  ce  qu’aurait  fourni  l’observation  directe  du  centre. 
Ce  diamètre  apparent  varie  d'une  époque  à une  autre,  comme  nous 
le  verrons  bientôt;  il  varie  même  sensiblement  d’une  heure  à une 
autre  d'une  même  journée  : il  est  donc  important  de  connaître  sa 
valeur  pour  l’instant  même  auquel  on  fait  l'observation  d’un  des 
bords  du  disque.  On  peut  y parvenir  sans  peine,  en  le  mesurant  à 
l’instant  dont  il  s’agit,  soit  au  moyen  du  micromètre  à fils  paral- 
lèles (§  121),  soit  au  moyen  de  l’héliomèlre  (§  122).  Il  est  vrai  que 
cela  semble  supposer  que  le  disque  de  la  lune  est  complètement 
visible  : mais  il  n’en  est  rien.  Dès  qu'on  peut  apercevoir  la  lune, 
on  voit  toujours  une  moitié  de  son  contour  circulaire  ; il  suffit  de 
mesurer  l'angle  compris  entre  les  deux  extrémités  de  cette  demi- 
circonférence,  pour  avoir  le  diamètre  apparent  de  la  lune. 

Pour  déterminer  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune,  on  observe 
le  bord  inférieur  du  disque,  ou  bien  son  bord  supérieur,  au  moyen 
du  .cercle  mural , et  l’on  trouve  ainsi  la  déclinaison  de  ce  bord  ; on 
n’a  plus  alors  qu’à  ajouter  ou  retrancher  le  demi-diamètre  de  la 
lune,  suivant  les  cas,  pour  obtenir  la  déclinaison  du  centre.  Pour 
déterminer  l'ascension  droite  du  centre  de  la  lune,  on  opère  d'une 
manière  analogue  : on  observe  l’heure  du  passage  du  bord  oriental 
ou  du  bord  occidental  du  disque  au  méridien,  et  l’on  ajoute,  ou  l'on 
retranche  la  moitié  du  temps  que  le  disque  tout  entier  emploie  à 
traverser  le  méridien  ; ce  temps  se  calcule  d'après  la  grandeur  du 
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diamètre  apparent  de  la  lune  au  moment  de  l’observation,  etd’après 
la  valeur  de  la  déclinaison  de  son  centre. 

§ 201 . Parallaxe  de  la  Inné  ; m distance  & la  terre.  — 

Après  que  nous  nous  sommes  rendu  compte  de  la  distance  qui  nous 
sépare  du  soleil , nous  avons  observé  que  l’astre,  vu  d’un  point  de 
la  surface  de  la  terre,  ne  devait  pas  nous  paraître  occuper  la  mémo 
place  dans  le  ciel  que  si  nous  étions  au  centre  de  notre  globe  (§1 49); 
en  sorte  que,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre  sur  elle-même,  et 
du  déplacement  qui  en  résulte  pour  le  lieu  d’observation  , nous  ne 
pouvons  pas  regarder  les  directions  suivant  lesquelles  l’astre  nous 
apparaît  successivement  comme  partant  d’un  même  point.  Nous 
avons  alors  expliqué  comment  on  peut  se  mettre  à l’abri  des  com- 
plications qu'entraîne  cette  circonstance , en  apportant  certaines 
corrections  aux  résultats  fournis  directement  par  l’observation , de 
manière  à les  ramener  à ce  qu'ils  auraient  été,  si  l’on  avait  observé 
l’astre  du  centre  même  de  la  terre.  Ce  que  nous  avons  dit  pour  le 
soleil,  nous  pouvons  le  répéter  pour  la  lune.  Mais  l'effet  de  ce  que 
nous  avons  nommé  la  parallaxe  de  l’astre  est  ici  beaucoup  plus  mar- 
qué que  pour  le  soleil , attendu  que  la  lune  est  bien  moins  éloignée 
de  nous  que  cet  astre.  L’effet  de  la  parallaxe  du  soleil  est  assez 
faible  pour  que  nous  ayons  pu  en  faire  abstraction  d’abord , dans 
l’étude  des  lois  du  mouvement  du  soleil,  sans  qu’il  en  soit  résulté  le 
moindre  inconvénient.  Pour  la  lune,  au  contraire,  cet  effet  de  paral- 
laxe est  extrêmement  prononcé;  et  nous  arriverions  à des  résultats 
tout  à fait  inexacts,  si  nous  n’en  tenions  pas  compte  immédiatement. 

La  parallaxe  horizontale  de  la  lune  (§  148)  se  détermine  de  la 
manière  suivante.  Concevons  que  deux  astronomes  se  trouvent  en 
deux  lieux  B,  C,  /*</.  261,  situés  sur  un  même  méridien  terrestre, 
et  qu'ils  observent  en  même 
temps  la  lune  L,  à l’instant  de  son  Fig.  sot . v. 
passage  dans  le  méridien  de  ces 

deux  lieux.  Chacun  d’eux  pourra  l, 

déterminer,  à cet  instant,  la  dis- 
tance zénithale  LBZ , ou  LCZ', 
du  centre  de  la  lune,  en  mesurant  ® 
la  distance  zénithale  du  bord  su- 
périeur ou  du  bord  inférieur  du 
disque,  etajoutantou  retranchant 
la  moitié  de  son  diamètre  apparent.  Les  latitudes  géographiques  des 
deux  lieux  d’observation  B,  C,  étant  connues,  on  en  déduira  immé- 
diatement la  fadeur  do  l’angle  BOC , qui  sera  la  différence  ou  la 
somme  de  ces  deux  latitudes,  suivant  que  B et  C se  trouveront  sut* 


Digitized  by  Google 


372  LOIS  DU  MOUVEMENT  DE  LA  LUNE. 

un  même  hémisphère  de  la  terre , ou  bien  de  part  et  d’autre  de 
l'équateur  terrestre.  Cela  posé,  on  construira  sans  peine  le  quadri- 
latère BOCL  : on  tracera  d’abord  une  circonférence  de  cercle  aves 
un  rayon  OB  pris  à volonté  ; on  mènera,  par  son  centre  O,  deux 
lignes  OBZ,  OCZ',  faisant  entre  elles  l’angle  BOC  trouvé  au  moyen 
des  latitudes  des  deux  lieux  d’observation  ; on  fera  en  B et  en  C les 
angles  ZBL,  Z'CL,  égaux  aux  distances  zénithales  obtenues  dans 
ces  deux  lieux  ; et  les  lignes  BL,  CL,  se  couperont  en  L,  de  manière 
à fermer  le  quadrilatère.  Cette  figure  étant  construite,  on  en  déduira 
les  angles  BLO , CLO , qui  sont  les  parallaxes  de  hauteur  de  la 
lune,  pour  les  observateurs  placés  en  B et  en  C ; quant  à la  paral- 
laxe horizontale  de  l’astre , on  peut  la  déduire  de  ces  parallaxes  de 
hauteur,  ou  bien  l’obtenir  directement,  en  prenant  l’angle  que  fait 
la  ligne  OL  avec  une  tangente  au  cercle  menée  par  le  point  L. 
Cette  construction  graphique,  suffisante  quand  on  se  contente  d’une 
grossière  approximation,  peut  d’ailleurs  être  remplacée  par  une 
méthode  de  calcul,  qui  conduise  aux  mêmes  résultats,  avec  une 
exactitude  beaucoup  plus  grande. 

Tel  est  le  principe  de  la  mesure  de  la  parallaxe  horizontale  de  la 
lune,  principe  qui  peut  être  appliqué  à la  mesure  de  la  parallaxe 
d’un  astre  quelconque,  mais  qui  ne  donne  des  résultats  d’une  pré- 
cision convenable  que  pour  la  lune,  en  raison  de  la  petitesse  de  la 
distance  do  cet  astre  à la  terre , relativement  aux  distances  des 
autres  astres.  Quand  on  en  fait  l’application , on  est  obligé  de  le 
modifier  un  peu,  pour  pouvoir  tenir  compte  de  ceque  les  deux  lieux 
d’observation  ne  sont  jamais  exactement  sur  un  même  méridien 
terrestre  ; de  ce  que  les  rayons  OB,  OC  de  la  terre,  qui  aboutissent 
à ces  deux  lieux , ne  sont  pas  exactement  dirigés  suivant  les  verti- 
cales qui  leur  correspondent  ; et  enfin  de  ce  que  les  divers  rayons  de 
la  terre,  tels  que  OB,  OC,  ne  sont  pas  tous  égaux  entre  eux.  Nous 
n’entrerons  pas  dans  le  détail  des  modifications  à apporter  à la  mé- 
thode précédente  par  les  diverses  causes  qui  viennent  d’être  signa- 
lées, et  nous  nous  contenterons  d’en  avoir  fait  sentir  la  nécessité. 

§ 202.  La  parallaxe  horizontale  de  la  lune  dépend  à la  fois  de  la 
distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre,  et  du  rayon  de 
la  terre;  et  comme  les  divers  rayons  de  la  terre  sont  inégaux,  on 
ne  peut  pas  faire  connaître  la  valeur  de  la  parallaxe  de  la  lune  sans 
indiquer  en  même  temps  à quel  rayon  terrestre  cette  parallaxe  se 
rapporte.  C’est  ordinairement  au  rayon  de  l’équateur  que  l’on  rap- 
porte la  parallaxe  horizontale  de  la  lune,  et  on  lui  donne,  pour  cette 
raison  , le  nom  de  parallaxe  horizontale  équatoriale.  Cette  paral- 
laxe n’est  autre  chose  que  la  moitié  du  diamètre  apparent  que  pré- 
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senterait  la  terre  vue  de  la  lune,  si  la  surface  de  la  terre  était  une 
sphère  ayant  pour  rayon  celui  de  l'équateur  terrestre. 

Des  observations  faites  en  même  temps  par  Lalande  à Berlin  , 
et  Lacaille  au  cap  do  Bonne- Espérance,  dans  l’année  1756,  ont 
permis  de  déterminer  la  parallaxe  de  la  lune  avec  une  grande 
exactitude.  On  a trouvé  ainsi  que  la  parallaxe  horizontale  équato- 
riale a une  valeur  moyenne  de  57'  40";  sa  valeur  est  tantôt  plus 
grande,  tantôt  plus  petite  que  cette  valeur  moyenne:  elle  varie 
entre  53' 53"  et  61 '27". 

La  parallaxe  horizontale  de  la  lune,  pour  un  lieu  quelconque  de 
la  surface  de  la  terre,  et  à un  instant  déterminé,  est  plus  ou  moins 
grande,  suivant  que  le  rayon  terrestre  aboutissant  à ce  lieu  est  lui- 
même  plus  ou  moins  grand;  et  comme  le  rayon  de  l’équateur  est 
le  plus  grand  des  rayons  de  la  terre,  il  en  résulte  que  la  parallaxe 
horizontale  équatoriale  est  plus  grande  que  la  parallaxe  horizontale 
relative  à un  lieu  quelconque  non  situé  sur  l’équateur,  et  corres- 
pondant au  même  instant.  Ainsi,  tandis  que  la  parallaxe  horizontale 
équatoriale  de  la  lune  a sa  valeur  moyenne  de  57'  40",  la  parallaxe 
horizontale  de  cet  astre  est  seulement  de  57'  33", 5 à Paris,  et  de 
57'  28", 5 au  pôle. 

Une  parallaxe  de  57'  40"  correspond  à unedistance  de  l’astre  égale 
à près  de  60  fois  le  rayon  de  la  terre;  le  rapport  exact  de  la  distance 
de  l'astre  au  rayon  de  la  terre,  dans  ce  cas,  est  égal  à 59,6 1 7.  La 
distance  de  la  lune  à la  terre  est  donc,  en  moyenne,  environ  60  fois 
plus  grande  que  le  rayon  de  l'équateur  terrestre  ; cette  distance 
varie  entre  56  fois  et  64  fois  le  même  rayon  (plus  exactement: 
55,947,  et  63,802).  D'après  les  dimensions  de  la  terre  (§  1 09),  on 
trouve  sans  peine  que  la  distance  moyenne  de  la  lune  à la  terre  est 
de  95  000  lieues  de  4 kilomètres. 

On  voit  par  là  combien  la  lune  est  moins  éloignée  de  nous  que 

10  soleil.  La  distance  du  soleil  à la  terre  est  moyennement  de 
24  000  rayons  terrestres  (§  148),  tandis  que  celle  de  la  lune  à la 
terre  ne  contient  que  60  de  ces  rayons  : la  première  distance  est 
donc  400  fois  plus  grande  que  la  seconde. 

Nous  avons  dit  (§148)  qu’Aristarque  de  Samos  avait  atlribuéà  la 
parallaxe  du  soleil  une  valeur  de  3'-:  voici  par  quelles  considéra- 
tions il  y a été  conduit.  11  remarqua  avec  raison  que,  à l’instant 
précis  où  la  lune  est  à son  premier  quartier,  c’est-à-dire  où  le  soleil 
éclaire  exactement  la  moitié  de  l’hémisphèro  lunaire  qui  est  tourné 
vers  nous,  le  soleil,  la  lune  et  la  terre  doivent  former  les  sommets 
d’un  triangle  rectangle  SLT,  /ig.  262,  dont  l’angle  droit  est  en  L. 

11  on  résulte  que  l'angle  en  S est  le  complément  de  l’angle  en  T;  en 

32 


Digitlzed  by  Google 


37À  I.OIS  DU  MOUVEMENT  DE  LA  LUNÉ. 

sorte  qu'il  suffit  de  mesurer  ce  dernier  angle,  pour  en  conclure  loul 

de  suite  l’angle  LST.Or,  il  trouva  par  l'observation  que  l’angle  STL 


était  d'au  moins  87°  ; en  adoptant  cette  valeur,  il  en  conclut  que 
l'angle  LST  était  de  3°.  Ainsi  l’angle  sous  lequel  un  observateur 
placé  sur  le  soleil  verrait  de  face  le  rayon  de  l’orbite  de  la  lune , 
était  de  3°,  d'après  Aristarque;  et  comme  le  rayon  de  la  terre  est 
60  fois  plus  petit  que  le  rayon  de  l'orbite  de  la  lune,  il  en  résultait 
nécessairement  pour  la  parallaxe  du  soleil  une  valeur  60  fois  plus 
petite , c’est-à-dire  que  cette  parallaxe  était  de  3'.  On  voit  combien 
Aristarque  était  loin  do  la  vérité;  puisque,  suivant  lui,  la  distance 
du  soleil  à la  terre  était  à peine  20  fois  plus  grande  que  celle  de  la 
lune  à la  terre,  tandis  que  le  rapport  de  ces  deux  distances  est  400. 
Sa  méthode,  très  ingénieuse  du  reste,  ne  pouvait  pas  le  conduire  à 
un  résultat  exact,  tant  à cause  de  la  petitesse  excessive  de  l’an- 
gle LST,  qu'en  raison  du  peu  de  précision  des  moyens  d’observation 
dont  il  disposait. 

En  comparant  le  rayon  du  soleil,  qui  contient  \ 1 2 rayons  ter- 
restres, avec  la  distance  moyenne  de  la  lune  à la  terre,  qui  n’en 
contient  que  60,  on  arrive  à une  conséquence  curieuse.  Si  l’on  sup- 
posait que  le  centre  du  soleil  fût  mis  en  coïncidence  avec  le  centre 
de  la  terre,  la  surface  de  cet  astre  serait  de  beaucoup  au  delà  de  la 
lune , puisque  son  rayon  est  presque  double  de  la  distance  de  la 
lune  à la  terre.  Nous  trouvons  là  un  moyen  simple  de  nous  faire 
une  idée  de  l’immensité  de  l’astre  auquel  nous  devons  la  presque 
totalité  de  la  lumière  et  de  la  chaleur  que  nous  recevons  sur  la 
terre. 

• S 203.  Pour  ramener  les  résultats  des  observations  de  la  lune, 
faites  eu  un  lieu  quelconque  de  la  terre,  à ce  qu’ils  seraient  si 
l'observateur  eût  été  placé  au  centre  du  globe,  on  opère  exacte- 
ment comme  pour  le  soleil  (§149).  L’effet  de  la  parallaxe  sur  la  po- 
sition apparente  du  centre  de  la  lune  dans  le  ciel  se  fait  sentir  tout 
entier  dans  le  plan  vertical  qui  le  contient;  il  consiste  uniquement 
en  une  augmentation  de  la  distance  zénithale  de  ce  centre,  augmen- 
tation qui  est  d’autant  plus  grande  que  l’astre  est  plus  éloigné  du 
zénith.  Pour  faire  disparaître  cet  etîet  de  parallaxe,  il  suffit  de 
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diminuer  la  distance  zénithale  du  centre  de  la  lune  d'une  quantité 
égale  à sa  parallaxe  de  hauteur.  Cette  parallaxe  de  hauteur,  dont 
la  connaissance  est  nécessaire  pour  effectuer  la  correction  de  la 
position  de  la  lune , peut  être  déterminée  de  la  manière  suivante. 
Lors  des  observations  faites  simultanément  dans  deux  lieux  B,  C , 
fig.  261,  pour  trouver  la  valeur  de  la  parallaxe  horizontale  de  la 
lune,  on  a mesuré  le  diamètre  apparent  de  l'astre  dans  chacun  do 
ces  deux  lieux  ; la  construction  du  quadrilatère  BOCL  a d’ailleurs 
fourni  les  grandeurs  des  distances  BL,  CL  : c'est-à-dire  que,  pour 
le  point  B,  par  exemple,  l’observation  a fait  connaître  à la  fois  le 
diamètre  apparent  de  la  lune  et  la  distance  de  l'astre  à l'observa- 
teur. Or,  on  sait  que  le  diamètre  apparent  d’un  astre  varie  on 
raison  inverse  de  la  distance  qui  le  sépare  du  lieu  de  l’observation  : 
il  suffit  donc  de  mesurer  le  diamètre  apparent  de  la  lune  à une 
époque  quelconque,  pour  en  conclure,  par 
une  simple  proportion,  la  distance  à la- 
quelle elle  se  trouve  du  lieu  où  l'on  est 
placé.  D’après  cela,  lorsqu’on  a observé 
la  position  du  centrede  la  lune  dans  le  ciel, 
il  n'est  pas  difficile  de  trouver  sa  parallaxe 
de  hauteur,  pour  ramener  la  lune  au  point 
où  on  l’aurait  vue  du  centre  de  la  terre  : 
on  mesure  le  diamètre  apparent  de  son 
disque;  on  en  conclut  sa  distance  AL, 
fig.  263,  au  lieu  d'observation;  on  con- 
naît d'ailleurs  sa  distance  zénithale  appa- 
rente LAZ,  et  par  suite  on  peut  construire  le  triangle  OAL,  qui 
permet  de  mesurer  la  parallaxe  OLA. 

Ce  moyen  de  déterminer  la  parallaxe  de  hauteur  de  la  lune , à 
une  époque  quelconque,  est  celui  que  l’on  devrait  employer,  si  l'on 
n’avait  pas  à sa  disposition  les  résultats  des  observations  anté- 
rieures. Mais  il  n’en  est  pas  ainsi.  Les  mouvements  des  astres  sont 
connus  avec  une  grande  précision , et  l'on  peut  faire  connaître 
d'avance,  pour  une  époque  quelconque,  les  positions  qu’ils  doivent 
occuper  par  rapport  a la  terre.  La  Connaissance  des  temps , qui  n’est 
autre  chose  que  le  recueil  des  prédictions  faites  ainsi  plusieurs  an- 
nées d’avance  , relativement  aux  positions  des  astres  dans  le  ciel , 
fournit  la  valeur  do  la  parallaxe  horizontale  équatoriale  de  la  luno, 
pour  les  diverses  époques  de  chaque  année.  On  peut  donc  y prendre 
la  valeur  de  cette  parallaxe  pour  le  moment  de  l'observation  qu'on 
veut  corriger;  et  en  la  diminuant  dans  le  rapport  du  rayon  de  la 
terre  aboutissant  au  lien  d'observation , au  rayon  de  l’équateur 
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terrestre,  rapport  qui,  pour  Paris,  est  égal  à 0,9981,  on  trouve  la 
parallaxe  horizontale  de  la  lune  qui  convient  au  lieu  où  l'on  est  placé 
et  à l’instant  où  l'on  a fait  l’observation.  On  en  déduit  alors  la  paral- 
laxe de  hauteur  de  l’astre,  comme  il  a été  dit  pour  le  soleil  (§149). 

La  correction  qui  vient  d'êlre  indiquée  pour  la  distance  zénithale 
de  la  lune,  et  qui  consiste  à en  retrancher  la  valeur  do  sa  parallaxe 
de  hauteur,  devra  être  appliquée  au  résultat  fourni  par  l’observa- 
tion de  l’astre  au  cercle  mural  (§  1 49)  Quant  au  résultat  de  l’obser- 
vation à la  lunette  méridienne , il  n’a  pas  besoin  d'être  corrigé  ; la 
parallaxe  n'a  pas  la  moindre  influence  sur  l'instant  du  passage  de 
l'astre  dans  le  plan  du  méridien. 

La  grandeur  de  la  parallaxe  de  la  lune  fait  comprendre  la  néces- 
sité qu’il  y a à faire  la  correction  qui  s'y  rapporte,  avant  de  cher- 
cher à se  rendre  compte  du  mouvement  de  la  lune  dans  le  ciel.  Le 
diamètre  apparent  de  la  lune  est  d'environ  un  demi  degré;  sa  pa- 
rallaxe horizontale  est  donc  presque  le  double  de  ce  diamètre , en 
sorte  que,  lorsque  la  lune  est  près  de  l'horizon  , elle  nous  parait 
entièrement  au-dessous  de  certaines  étoiles  , que  nous  verrions  au 
contraire  au-dessous  d’elle , si  nous  étions  placés  au  centre  de  la 
terre.  Lorsque  la  lune  approche  du  zénith  , l’effet  de  la  parallaxe 
devient  très  faible.  Les  différentes  positions  que  la  lune  occupe 
successivement  parmi  les  constellations  sont  donc  très  inégalement 
modifiées  aux  diverses  heures  d'une  mémo  journée;  et  si  I on  ne 
tenait  pas  compte  de  l'effet  de  la  parallaxe,  on  trouverait  son  mou- 
vement beaucoup  plus  complexe  qu’il  ne  l’est  en  réalité.  Malgré  le 
peu  d’exactitude  des  moyens  d’observation  que  possédait  Hipparque, 
ce  grand  astronome  s'aperçut  des  dérangements  que  la  lune  éprouve 
chaque  jour  dans  le  ciel  par  l’effet  de  la  parallaxe  , et  il  indiqua  la 
marche  à suivre  pour  tenir  compte  de  cet  effet,  en  rapportant  toutes 
les  observations  au  centre  do  la  terre. 

§ 204.  Variation  diurne  du  diamètre  apparent  de  la 
lune.  — Par  le  seul  fait  de  la  rotation  de  la  terre  sur  elle-même, 
chaque  jour  nous  nous  rapprochons  et  nous  nous  éloignons  alterna- 
tivement de  la  lune.  Or,  la  distance  de  la  luno  à la  terre  n’est  pas 
assez  grande  pour  que  ce  déplacement  diurne  que  nous  éprouvons 
autour  do  l’axe  de  la  terre  ne  fasse  pas  varier  d’une  manière  très 
sensible  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune.  Les  choses  se 
passent  en  définitive  do  la  môme  manière  que  si,  la  terre  restant 
immobile , la  lune  prenait  successivement  différentes  positions 
L,  L/,  L",  fig.  264,  toutes  également  éloignées  du  centre  O de  notre 
globe,  mais  plus  ou  moins  rapprochées  de  la  verticale  AZ  du  lieu 
d’observation.  Lorsque  la  lunese  trouve  à l'horizon  mêmedu  point  A, 
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sa  distance  à ce  point  est  sensiblement  égale  à la  distance  OL;  si , 
au  contraire,  la  lune  vient  se  placer  au  zénith  du  point  A,  sa  distance 
à ce  point  est  plus  petite  que  OL  d'une  quantité  égale  au  rayon  OA 
de  la  terre,  rayon  qui  est  à peu  près  la  soixantième  partie  de  OL. 
Donc,  lorsque  la  lune  passe  de  l’horizon  d'un  lieu  à son  zénith, 
tout  en  restant  à une  même  distance  du  centre  de  la  terre,  son  dia- 
mètre apparent  doit  augmenter  à peu  p 
à 60  ; c’est-à-dire  que,  si  le  diamètre  de 
la  lune  à lhorizon  est  d'environ  31  mi- 
nutes et  demie,  ce  qui  est  à peu  près  sa 
valeur  moyenne , ce  diamètre  devient 
de  plus  de  32  minutes,  lorsque  la  lune 
vient  se  placer  au  zénith.  On  comprend 
par  là,  qu’à  mesure  que  la  lune  s'éloigne 
de  l’horizon  pour  se  rapprocher  du  zé- 
nith , c'est-à-dire  depuis  son  lever  jus- 
qu'à son  passage  au  méridien  du  lieu, 
son  diamètre  apparent  doit  augmenter 
d'une  manière  très  sensible;  et  qu’en- 
suilo,  lorsquo  la  lune  a dépassé  le 
méridien , et  qu'elle  se  rapproche  de  plus  en  plus  de  l'horizon,  son 
diamètre  apparent  doit  diminuer,  pour  prendre,  au  moment  du  cou- 
cher de  l'astre,  la  valeur  qu'il  avait  à son  lever. 

Remarquons  en  passant  que  cette  variation  diurne  du  diamètre 
apparent  de  la  lune  est  précisément  contraire  à ce  que  nous  indique 
le  témoignage  de  nos  sens.  La  lune  nous  semble  plus  grosse  à l'ho- 
rizon que  lorsqu'elle  s’est  élevée  à une  certaine  hauteur  : mais  en 
effectuant  la  mesure  du  diamètre  apparent  de  l'astre  à diverses  dis- 
tances du  zénith,  on  reconnaît  que  celle  diminution  des  dimensions 
de  l'astre,  à mesure  qu’il  s'élève,  est  une  pure  illusion,  et  qu'au 
contraire  le  diamètre  apparent  de  l’astre  est  d'autant  plus  grand 
que  sa  distance  zénithale  est  plus  petite.  Nous  avons  déjà  parlé  de 
cette  illusion  d'optique  à l'occasion  du  soleil  (§  124);  tout  ce  que 
nous  en  avons  dit  est  directement  applicable  à la  lune. 

On  a souvent  besoin  de  connaître , à une  époque  quelconque,  le 
diamètre  apparent  de  la  lune,  tel  qu'on  le  verrait,  si  l'on  était  placé 
au  centre  de  la  terre.  Ce  diamètre  n'est  pas  le  mémo  que  celui  que 
Ion  observe  du  lieu  où  l'on  se  trouve  sur  la  surface  du  globe  : mais 
il  peut  s’en  déduire  facilement.  Nous  avons  dit  (§  203)  que  la  me- 
sure du  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  du  point  A , fig.  263,  et 
de  la  distance  zénithale  LAZ  de  son  centre,  permet  de  construire 
le  triangle  OAL.  Ce  triangle  étant  construit , on  en  conclut  le  rap- 
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port  des  deux  distances  AL,  OL,  rapport  qui  est  précisément  égal 
a celui  du  diamètre  apparent  de  la  lune , vue  du  point  O,  au  dia- 
mètre apparent  du  même  astre  vu  du  point  A : en  multipliant  le 
diamètre  apparent  de  la  lune,  observé  en  A,  par  ce  rapport  de  AL 
à OL,  on  trouvera  le  diamètre  apparent  relatif  au  point  O. 

La  détermination  de  la  position  du  centre  de  la  lune  dans  le  ciel, 
par  l’observation  d’un  des  bords  de  son  disque,  suppose  que  l’on 
connaît  le  diamètre  apparent  de  ce  disque , vu  du  lieu  où  l’on  est 
placé  (§  200).  Nous  avons  dit  que  ce  diamètre  peut  être  obtenu  par 
l’observation  directe;  mais  il  est  préférable  de  le  tirer  de  la  Connais- 
sance des  temps.  Or,  ce  recueil,  ne  pouvant  pas  donner  le  diamètre 
apparent  de  la  lune  pour  les  divers  lieux  de  la  surface  de  la  terre, 
et  pour  les  diverses  heures  de  chaque  jour  dans  chacun  de  ces 
lieux,  fait  connaître  seulement  les  valeurs  du  diamètre  apparent  de 
1 astre  vu  du  centre  de  la  terre,  pour  les  diverses  époques  de  chaque 
année.  On  a donc  besoin  de  faire  subir  une  correction  au  diamètre 
apparent  de  la  lune,  fourni  par  la  Connaissance  des  temps  pour  le 
moment  de  l'observation,  afin  de  le  rapporter  au  lieu  où  l’on  est 
placé.  Celle  correction  est  précisément  l’inverse  de  celle  que  nous 
venons  d indiquer  pour  déduire  le  diamètre  apparent  de  la  lune  vue 
du  centre  de  la  terre,  du  diamètre  de  cet  astre  vu  d’un  point  de  la 
surface  du  globe  terrestre.  A l aide  de  la  distance  zénithale  LAZ, 
flg.  263  , fournie  par  l’observation  directe,  et  de  la  parallaxe  de 
hauteur  OLA , déduite  de  la  parallaxe  horizontale  donnée  par  la 
Connaissance  des  temps , on  peut  construire  le  triangle  OAL;  ce 
triangle  permet  de  déterminer  les  longueurs  des  côtés  AL,  OL:  en 
multipliant  le  diamètre  apparent  de  la  lune , relatif  au  point  O,  par 
le  rapport  de  OL  à AL,  on  trouve  le  diamètre  apparent  de  l'astre  , 
relatif  au  point  A. 

§ 205.  Dimensions  de  la  lune.  — La  connaissance  de  la  pa- 
rallaxe de  la  lune  va  nous  permettre  de  déterminor  immédiatement 
les  dimensions  de  cet  astre.  Pour  cela  nous  n’aurons  qu'à  suivre  la 
marche  que  nous  avons  déjà  suivie  pour  le  soleil  (§  1 50)  La  parallaxe 
horizontale  équatoriale  de  la  lune  a une  valeur  moyenne  de  57'  40" 
ou  3460";  au  moment  où  elle  a cette  valeur,  le  diamètre  apparent 
de  la  terre,  vue  du  centre  de  la  lune,  est  égal  au  double  de  3460", 
ou  6920".  Au  même  moment,  le  diamètre  apparent  de  la  lune^ 
vue  du  centre  de  la  terre,  est  de  31 ' 25", 7 ou  1 885", 7.  Le  rapport 
du  rayon  de  la  lune  au  rayon  de  l’équateur  de  la  terre  est  donc  égal 
au  rapport  de  1 885,7  à 6920,  rapport  qui  est  à très  peu  près  celui 
de  3 à 1 1 . Ainsi  le  rayon  de  la  lune  est  les  ^ du  rayon  de  la  terre, 
c’est-à-dire  un  peu  plus  du  quart  de  ce  dernier  rayon.  Le  volume 
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de  la  lune,  supposée  sphérique,  est  environ  fa  de  celui  de  la 
terre. 

La  pg.  265  peut  donner  une  idée  des  grandeurs  relatives  de  la 
terre  et  de  la  lune.  Le  plus  grand  des  deux  cercles  représente  la 
terre,  et  le  plus  petit  la  lune. 

Pour  que  la  distance  des 
deux  cercles  pût  figurer  en 
même  temps  la  distance 
moyenne  de  la  lune  et  de  la 
terre,  il  faudrait  que  leurs 
centres  fussent  éloignés  l'un 
de  l'autre  de  0m,641.  A la 
même  échelle,  le  soleil  serait 
représenté  par  un  cercle  de 
4 “‘,204  de  rayon  : et  le  cen- 
tre de  ce  cercle  devrait  être 
à 258  mètres  du  centre  de  celui  qui  représente  la  terre. 

§ 206.  Mouvement  de  In  lune  sur  lu  sphère.  — Avant 
d’entrer  dans  l'étude  des  lois  du  mouvement  de  la  lune,  résumons 
ce  qui  a été  dit  dans  les  paragraphes  précédents,  relativement  aux 
observations  à faire,  et  aux  corrections  à apporter  aux  résultats  des 
observations  directes,  pour  obtenir  les  positions  successives  dans 
lesquelles  le  contre  de  la  lune  serait  aperçu  par  un  observateur  placé 
au  centre  de  la  terre.  Chaque  jour,  lorsque  la  lune  passe  au  méri- 
dien du  lieu  où  l'on  est  placé,  on  peut  observer  le  bord  de  son 
disque  à la  lunette  méridienne  et  au  cercle  mural.  En  corrigeant 
les  résultats  de  ces  observations  (§  200),  d’après  la  valeur  du 
diamètre  apparent  de  la  lune  , mesuré  directement  (§  200) , ou  dé- 
duit des  indications  que  fournit  la  Connaissance  des  temps  (§  204), 
on  trouve  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  du  centre  de  la  lune  vu 
du  lieu  d'observation.  L'ascension  droite  ainsi  obtenue  est  la  même 
que  celle  que  l’on  aurait  trouvée  si  l'on  eût  été  placé  au  centre  de 
la  terre  pour  observer  l’astre  ; mais  il  n’en  est  pas  de  même  de  la 
déclinaison,  qui  doit  être,  suivant  les  cas,  diminuée  ou  augmentée 
de  la  parallaxe  de  hauteur  de  l’astre  (§  1 49),  pour  devenir  égale  à 
ce  qu  èlte  aurait  été  pour  un  observateur  placé  au  centre  de  la  terre. 
Quant  à cette  parallaxe  do  hauteur,  elle  peut  être  obtenue  (§  203), 
soit  en  la  déduisant  do  la  valeur  du  diamètre  apparent,  de  la  lune 
mesuré  directement,  et  combiné  avec  1 1 distance  zénithale  de  son 
centre,  soit  en  la  tirant  des  indications  fournies  par  la  Connais- 
sance  îles  temps  combinées  également  avec  la  distance  zénithale. 

D’un  jour  au  jour  suivant , la  position  de  la  lune  sur  la  sphère 


Fig.  205. 
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céleste  change  d’une  manière  très  notable , comme  nous  l'avons 
déjà  dit  (§  194).  Tour  se  faire  une  idée  de  l'ensemble  des  déplace- 
ments quelle  éprouve  ainsi  successivement,  on  peut  opérer  comme 
pour  le  soleil  (§  1 28) , en  marquant  sur  un  globe  céleste  les  divers 
points  où  elle  s’est  trouvée  aux  époques  auxquelles  elle  a été  ob- 
servée. On  reconnaît  ainsi  qu’au  bout  d'un  peu  plus  de  27  jours  , 
la  lune  a fait  tout  le  tour  de  la  sphère,  pour  revenir  à peu  près  à 
son  point  de  départ  ; et  que,  pendant  cet  intervalle  de  temps , elle 
a décrit  à peu  près  un  grand  cercle  de  la  sphère,  en  marchant  dans 
le  mémo  sens  que  le  soleil,  c'est-à-dire  d’occident  en  orient. 

Pendant  une  nouvelle  période  do  temps  égale  à la  précédente,  la 
lune  fait  encore  le  tour  de  la  sphère,  en  parcourant  également  la 
circonférence  d'un  grand  cercle;  les  mômes  circonstances  se  repro- 
duisent pendant  une  troisième  p.ériode  do  môme  durée  que  chacune 
des  deux  précédentes;  et  ainsi  de  suite.  Mais  si  l'on  trace  sur  un 
globe  céleste  la  circonférence  de  grand  cercle  que  la  lune  décrit 
a chaque  révolution,  et  que  l’on  mesure  l'inclinaison  de  ce  grand 
cercle  sur  l’équateur,  on  trouve  que  cette  inclinaison  n’est  pas  tou- 
jours la  même;  elle  varie  d'une  révolution  à la  suivante,  de  ma- 
nière à passer  successivement  par  divers  états  de  grandeur,  entre 
deux  limites  qui  sont  environ  18°  J et  28"  J. 

Au  lieu  de  comparer  le  grand  cercle  que  la  lune  décrit  sur  la 
sphère  à chaque  révolution , avec  l'équateur  céleste , on  peut  le 
comparer  avec  l'écliptique , et  chercher  de  même  l'angle  qu’il  fait 
avec  ce  dernier  cercle.  Le  résultat  auquel  on  arrive  est  alors  tout 
différent  de  celui  qui  vient  d'être  énoncé.  On  trouve  que  l’angle  de 
l’orbite  de  la  lune  avec  l’écliptique  ne  varie  pas  ; il  conserve  con- 
stamment une  valeur  d’environ  o degrés. 

§ 207.  Pour  se  rendre  compte  d une  manière  convenable  (Jes 
circonstances  que  nous  venons  de  signaler,  et  qui  résultent  d'un 
premier  examen  des  positions  qu’occupe  successivement  la  lune 
parmi  les  constellations,  il  est  nécessaire  de  regarder  les  choses  de 
plus  près. 

En  examinant  attentivement  la  suite  des  positions  que  la  lune 
prend  sur  la  sphère,  pendant  qu’elle  fait  un  tour  entier,  on  recon- 
naît qu’à  la  (in  de  ce  tour  elle  ne  vient  pas  repasser  exactement 
dans  les  lieux  où  on  l’avait  vue  au  commencement  ; la  courbe  que 
nous  lui  voyons  décrire  sur  la  sphère  céleste  ne  se  ferme  pas , 
/»</.  266  ; cette  courbe,  après  avoir  coupé  l’écliptique  ABCD  en  N, 
vient  traverser  de  nouveau  ce  grand  cercle  en  N',  un  peu  à côté  du 
point  N.  Dans  un  second  tour,  elle  parcourt  une  nouvelle  courbe 
non  fermée,  analogue  à la  précédente,  mais  occupant  une  position 
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un  peu  différente  sur  la  sphère;  il  en  est  de  même  de  la  courbe 
qu  elle  décrit  dans  un  troisième  tour,  et  ainsi  de  suite.  En  sorte 
que  la  lune  se  meut  à travers 
les  constellations,  en  décrivant 
sur  la  sphère  une  courbe  com- 
plexe, formée  de  diverses  spires 
qui  se  croisent  successivement, 
en  s'écartant  do  plus  en  plus  de 
la  première  que  l’on  a considé- 
rée. On  pourrait  comparer  ces 
spires  successives  à celles  que 
forme  un  fil  qu’on  enroule  sur 
une  pelote  ronde , lorsqu'on 
opère  cet  enroulement  de  ma- 
nière à conserver  à la  pelote  sa 
forme  arrondie. 

Pour  simplifier  l'indication  des  circonstances  que  présente  ce 
mouvement  de  la  lune,  pour  ne  pas  avoir  à définir  directement  la 
courbe  complexe  quelle  décrit  sur  la  sphère,  on  a recours  à un 
moyen  qui  est  d'un  usage  fréquent  en  astronomie.  On  imagine  que 
la  lune  se  meut  sur  un  cercle,  qui  se  déplace  lui-même  peu  à peu 
sur  la  sphère,  à mesure  que  la  lune  le  parcourt.  On  comprend  tout  de 
suite  que  ce  moyen  doit  permettre  do  se  rendre  compte  d'un  mou- 
vement quelconque  ; mais  on  va  voir  qu’il  se  prête  on  ne  peut  mieux 
à la  représentation  du  mouvement  de  la  lune. 

te  premier  examen  des  résultats  de  l’observation  nous  avait  fait 
voir  que  la  lune  décrit  un  grand  cercle  do  la  sphère  céleste.  Lo 
mouvement  de  la  lune  ne  présentant  ce  caractère  de  simplicité  que 
quand  on  s’en  tient  à une  grossière  approximation , concevons  que 
le  grand  cercle  que  nous  avions  trouvé,  et  que  nous  regarderons 
toujours  comme  étant  l’orbite  de  la  lune,  se  meuve  lentement  sur 
la  sphère,  de  manière  à y occuper  successivement  diverses  posi- 
tions; nous  pourrons  ainsi  satisfaire  à toutes  les  conditions  du 
mouvement  de  la  lune,  tel  qu'il  résulte  des  observations  les  plus 
précises.  La  discussion  d’observations  nombreuses,  faites  à des 
époques  très  diverses,  a fait  reconnaître  qu’on  pouvait  regarder  le 
grand  cercle,  dont  nous  venons  de  parler,  comme  animé  d’un  mou- 
vement uniforme  de  rotation  autour  de  Taxe  do  l'écliptique,  dans 
lo  sens  rétrograde  (§  162).  En  sorte  que,  malgré  ce  déplacement 
continuel  do  l'orbite  de  la  lune,  l'angle  qu’elle  fait  avec  l'écliptique 
conserve,  constamment  la  même  valeur,  qui  est  de  5"  8'  48". 

Il  est  aisé  de  voir  que  la  variation  de  l'obliquité  de  l'orbite  de  la 
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lune  sur  l’équateur  est  une  conséquence  immédiate  du  mouvement 
de  rotation  de  cette  orbite  autour  de  l’axe  de  l'écliptique.  Soient  en 
effet  ABCD  l'écliptique,  fig.  267,  EE  l’équateur,  NLN'L'  l’orbite 

de  la  lune , OP  l’axe  du  monde, 
OK  l'axe  de  l'écliptique,  et  OR 
une  perpendiculaire  au  plan  de 
l’orbite  de  la  lune,  perpendicu- 
laire que  nous  nommerons  l'axe 
de  cette  orbite.  Dans  le  mou- 
vement de  rotation  de  l’orbite 
NLN'L'  autour  de  l’axe  OK  de 
l'écliptique,  le  point  R,  pôle  de 
cette  orbite , parcourt  un  petit 
cercle R'RR"  autour  du  point  K; 
l’axe  OR  décrit  un  cône  de  ré- 
volution dont  l’axe  de  figure  est 
la  ligne  OK.  Dans  ce  mouve- 
ment, l’angle  de  OR  avec  OK  , 
qui  est  toujours  égal  à l’inclinaison  de  l’orbite  de  la  lune  sur 
l’écliptique,  conserve  une  valeur  constante  qui  est  à peu  près  5°  9'. 
Or  à chaque  instant  1 inclinaison  de  l’orbite  de  la  lune  sur  l’équa- 
teur est  égale  à l’angle  que  l’axe  OR  de  cette  orbite  fait  avec  l’axe 
du  monde  OP  : on  voit  donc  que  cette  inclinaison  doit  varier  comme 
l’angle  POR,  en  passant  par  tous  les  états  de  grandeur,  depuis 
POR'  jusqu’il  POR''.  Mais  l’angle  POR'  n’est  antre  chose  que 
l’obliquité  de  l’écliptique  POK,  ou  23"  28',  diminuée  de  l’angle  KOR 
ou  a°  9',  ce  qui  fait  1 8°  1 9';  de  mémo  l’angle  POR"  est  égal  à POK 
augmenté  de  KOR,  c,'est-à-dire  que  sa  valeur  est  de  28“  37'  : c’est 
donc  entre  ces  deux  limites,  I 8°  1 9'  et  28"  37',  que  doit  varier  l’in- 
clinaison de  l’orbite  de  la  lune  sur  l’équateur.  On  peut  observer 
que  ce  que  nous  venons  de  dire  est  exactement  la  môme  chose  que 
ce  que  nous  avons  dit  pour  expliquer  la  variation  de  l’inclinaison 
de  l’écliptique  sur  l’horizon,  à l’occasion  de  la  lumière  zodiacale 
(§156). 

§ 208.  Rétrogradation  des  nœud»  de  la  Inné.  — On 

donne  le  nom  de  nœuds  aux  deux  points  N,  N',  fig.  267,  où  l’or- 
bite de  la  lune  coupe  l’écliptique,  c’est-à-dire  aux  points  où  se 
trouve  la  lune  lorsqu’elle  passe  de  l’un  à l’autre  des  deux  hémisphères 
déterminés  par  ce  grand  cercle.  Le  nœud  N,  où  la  lune  traverse  le 
cercle  de  l’écliptique , pour  se  rendre  dans  l’hémisphère  qui  con- 
tient le  pôle  boréal,  se  nomme'  nœud  ascendant  ; l’autre  nœud  N' 
se  nomme  nœud  descendant . 
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L’orbite  de  la  lune  étant  animée  d'un  mouvement  uniforme  de 
rotation  autour  de  l’axe  de  l'écliptique,  chacun  des  nœuds  N,  N', 
participe  à ce  mouvement  : cés  points  se  déplacent  donc  d'un  mou- 
vement uniforme,  le  long  de  l’écliptique  ABCD,  et  dans  le  sens  de 
la  flèche  qui  est  placée  à côté  du  point  N , c’est-à-dire  en  sens 
contraire  du  sens  dans  lequel  le  soleil  et  la  lune  parcourent  leurs 
orbites  respectives.  C’est  pour  cela  que  le  mouvement  de  rotation 
de  l’orbite  de  la  lune  autour  de  l’axe  de  l’écliptique  est  habituelle- 
ment désigné  sous  le  nom  de  rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune. 

Les  nœuds  de  la  lune  font  tout  le  tour  de  l’écliptique  dans  l’es- 
pace de  6793j,39  ou  environ  18ans|;  au  bout  de  ce  temps,  chacun 
des  nœuds  se  retrouve  occuper  parmi  les  étoiles  exactement  la 
même  place  qu’au  commencement. 

C’est  sur  ce  mouvement  des  nœuds  de  la  lune  qu’est  réglée  l’os- 
cillation de  l’axe  de  la  terre  autour  de  sa  position  moyenne , que 
nous  avons  décrite  sous  le  nom  de  nutation  de  l’axe  de  la  terre  (§  172). 

On  peut  remarquer  qu’il  y a une  grande  analogie  entre1  le  phé- 
nomène de  la  rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune  et  celui  de  la 
précession  des  équinoxes.  Le  plan  de  l’équateur  de  la  terre  ne  con- 
serve pas  constamment  la  même  direction  ; il  tourne  autour  de  l’axe 
de  l’écliptique,  dans  le  sens  rétrograde,  en  restant  toujours  incliné 
de  la  même  quantité  sur  le  plan  de  l’écliptique  : c’est  ce  qui  con- 
stitue la  précession.  Ce  mouvement  est  entièrement  pareil  à celui 
de  l’orbite  de  la  lune , dont  nous  venons  d’indiquer  les  circon- 
stances : il  n'en  diffère  que  par  la  vitesse,  qui  est  beaucoup  moindre 
pour  les  équinoxes  que  pour  lés  nœuds  de  la  lune.  Nous  verrons 
plus  tard  que  celte  analogie  entre  les  deux  mouvements  est  une 
conséquence  naturelle  de  l'identité  des  causes  qui  les  produisent. 

§ 209.  Nutation  de  l’orhite  de  la  lune.  • — L’analogie  que 
nous  venons  de  signaler , entre  la  précession  des  équinoxes  et  la 
rétrogradation  des  nœuds  de  la  lune,  est  encore  augmentée,  quand 
on  étudie  plus  minutieusement  les  diverses  positions  que  prend 
successivement  le  plan  de  l’orbite  de  la  lune. 

’On  voit  en  effet  que  le  mouvement  uniforme  de  rotation  dont 
nous  venons  de  parler,  autour  de  l’axe  de  l’écliptique , ne  suffirait 
pas  pour  rendre  compte  exactement  de  ces  positions  successives  du 
plan  de  l’orbite.  L'inclinaison  de  ce  plan  sur  le  plan  de  l’écliptique 
ne  conserve  pas  rigoureusement  la  même  valeur  de  5“  8'  48"  que 
nous  avons  indiquée  : elle  varie  périodiquement  de  part  et  d’autre 
de  cette  valeur  moyenne,  entre  dés  limites  qui  diffèrent  l’une  de 
l’autre  de  17' 3 4"  : en  sorte  que  la  plus  grande  valeur  de  cette  in- 
clinaison est  de  5°  1 T 35",  et  sa  plus  petite  valeur  est  de  5°  0'  1 ". 
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L'inclinaison  atteint  la  première  de  ces  deux  valeurs , chaque  fois 
que  la  lune  est  en  quadrature;  et  la  seconde,  chaque  fois  que  cet 
astre  est  dans  les  syzygies. 

En  outre,  le  mouvement  rétrograde  des  nœuds  de  la  lune  n'est 
pas  rigoureusement  uniforme;  ce  mouvement  est  tantôt  accéléré, 
tantôt  retardé . De  telle  manière  qu'on  peut  regarder  chaque  nœud 
comme  animé  de  deux  mouvements,  dont  l’un  serait  le  mouvement 
uniforme  de  rétrogradation  dont  nous  avons  parlé  dans  le  para- 
graphe précédent , et  l'autre  serait  un  mouvement  d’oscillation  de 
part  et  d'autre  de  la  position  moyenne  déterminée  par  le  premier 
mouvement. 

Tycho  Brahé,  qui  a découvert  la  variation  périodique  de  l’incli- 
naison de  l’orbite  de  la  lune  sur  l’écliptique , ainsi  que  le  mouve- 
ment d’oscillation  du  nœud  de  partet  d’autre  delà  position  moyenne 
qu’il  aurait  s’il  rétrogradait  uniformément,  a fait  voir  que  ces  deux 
circonstances  peuvent  se  relier  l’une  à l’autre  d’une  manière  très 
simple.il  suffit  pour  cela  de  concevoir  que  l’axe  de  l’orbite  lunaire 
éprouve  une  sorte  de  nutation,  autour  de  la  position  qu’il  occupe- 
rait à chaque  instant,  s’il  ne  faisait  quo  tourner  uniformément  au- 
tour de  l’axe  de  l'écliptique,  en  faisant  toujours  le  même  angle  avec 
ce  dernier  axe.  En  effet,  si  l’on  imagine  que  l’axe  OR  de  l’orbite  de 

la  lune,  ftg.  268  , décrive  un  cer- 
tain cône  circulaire  ROR',  et 
qu’en  même  temps  l’axe  Or  de  ce 
cône  soit  animé  du  mouvement 
uniforme  de  rotation  autour  de  OK 
que  nous  avions  d’abord  attribué 
seul  à la  ligne  OR  , on  reconnaît 
que  le  plan  de  l’orbite  de  l’astre 
vient  successivement  prendre  pré- 
cisément les  positions  qui  sont 
indiquées  par  les  observations.  Il 
faut  pour  cela  que  l’angle  formé 
par  OR  avec  Or  reste  constam- 
ment égal  à 8'  47",  et  que  l’axe 
OR  de  l’orbite  de  la  lune  fasse 
deux  fois  le  tour  du  cône  ROR' 
depuis  une  nouvelle  lune  jusqu'à 
la  nouvelle  lune  suivante , c'est- 
à-dire  dans  l'espace  d’environ  29’  5. 

Ainsi  l’axe  de  l'orbite  de  la  lune  se  déplace  autour  de  l'axe  de 
l'écliptique,  en  vertu  d'un  double  mouvement,  comme  la  ligne  des 
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pôles  do  la  terre.  Il  y a cependant  une  différence  qu'on  a dû  re- 
marquer, et  qu'il  est  bon  de  signaler  : c'est  que  la  nutation  de  l'axe 
de  la  terre  consiste  en  un  mouvement  de  cet  axe  sur  un  cône  à 
baso  elliptique  (§  172),  tandis  que  le  mouvement  analogue  de  l’axe 
de  l’orbite  lunaire  s'effectue  sur  un  cône  à base  circulaire. 

§ 21  0.  Révolutions  sidérale  et  synodique  de  In  lune.  — 
La  comparaison  des  observations  de  la  lune  faites  à des  époques 
éloignées  les  unes  des  autres,  permet  de  déterminer  avec  une  grande 
exactitude  le  temps  que  l'astre  emploie  à faire  le  tour  entier  do  la 
sphère  céleste , et  à revenir  à une  même  position  par  rapport  aux 
étoiles.  Ce  temps , que  l’on  désigne  sous  le  nom  de  révolution  sidé- 
rale de  la  lune,  était  au  commencement  de  ce  siècle  de  27j,321661, 
ou  à peu  près  27  jours  et  un  tiers  de  jour.  Il  n’a  pas  toujours  eu 
la  même  valeur:  on  a reconnu  qu’il  diminue  peu  à peu  depuis 
l’époque  des  plus  anciennes  observations,  ou,  en  d’autres  termes, 
que  le  mouvement  moyen  de  la  lune  s’accélère  de  siècle  en  siècle. 

La  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune  est  contenue  un  peu 
plus  de  13  fois  clans  la  durée  de  l’année;  c’est-à-dire  que,  pendant 
que  le  soleil  semble  faire  un  tour  autour  de  la  terre,  la  lune  en  fait 
plus  de  treize. 

Lorsque  la  lune  part  d’un  point  d’une  certaine  constellation,  et 
qu'ensuite  elle  y revient  après  avoir  fait  tout  le  tour  du  ciel,  elle 
ne  se  trouve  pas , dans  les  deux  cas , placée  de  la  même  manière 
par  rapport  au  soleil  ; parce  que  cet  astre  a marché , dans  l'inter- 
valle, d’une  quantité  notable  le  long  du  cercle  de  l'écliptique  Pour 
que  la  lune,  partant  d’une  certaine  position  par  rapport  au  soleil, 
revienne  prendre  la  môme  position  par  rapport  à lui,  il  faut  qu’elle 
fasse  plus  d’un  tour  sur  la  sphère  céleste  ; il  faut  qu  elle  parcoure 
une  circonférence  de  cercle , augmentée  du  chemin  que  le  soleil  a 
décrit  pendant  le  temps  dont  il  s’agit.  Ce  temps , que  la  lune  em- 
ploie à faire  un  tour  entier  par  rapport  au  soleil , est  ce  qu’on 
nomme  la  révolution  synodique  de  la  lune.  Sa  valeur,  au  commen- 
cement de  ce  siècle,  était  de  29’, 530589 , ou  environ  29  jours  et 
demi.  Cette  valeur,  qui  dépend  à la  fois  de  la  durée  de  l’année  et 
de  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune,  diminue  peu  à peu, 
de  siècle  en  siècle,  par  suite  de  la  diminution  de  la  dernière  de  ces 
deux  quantités. 

§ 211.  Lunaison.  — D’après  ce  que  nous  avons  dit  lors  de 
l’explication  des  phases  de  la  lune,  la  nouvelle  lune  devrait  arriver 
à l'instant  précis  où  le  centre  de  la  lune  se  trouve  entre  le  soleil  et  la 
terre,  et  sur  la  ligne  droite  qui  joint  les  centres  de  ces  deux  corps. 
Or,  il  est  extrêmement  rare  que  cette  circonstance  se  réalise  ; lors- 
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que  la  lune  vient  passer  entre  le  soleil  et  la  terre , sou  centre  se 
trouve  généralement  à une  certaine  distance  du  plan  de  l'écliptique, 
soit  d’un  côté,  soit  de  l'autre  côté  de  ce  plan,  et,  par  conséquent, 
il  ne  traverse  pas  la  ligne  droite  qui  joint  le  centre  du  soleil  au 
centre  de  la  terre.  On  est  donc  obligé  de  définir  d’une  manière  un 
peu  différente  l'instant  auquel  on  assigne  le  nom  de  nouvelle  lune. 

A chaque  instant,  la  longitude  et  la  latitude  de  la  lune(§  1 41}ont 
des  valeurs  particulières,  et  ces  valeurs  varient  d’un  instant  à un 
autre , en  raison  du  mouvement  de  la  lune  dans  le  ciel.  La  longitude 
s’accroît  constamment,  puisque  la  lune  marche  sur  la  sphère  cé- 
leste en  suivant  à peu  près  le  grand  cercle  de  l'écliptique,  et  cela 
dans  le  sens  même  du  mouvement  du  soleil  sur  ce  cercle  ; quant  à 
la  latitude,  elle  est  tantôt  boréale,  tantôt  australe,  puisque  l’astre  sc 
trouve  alternativement  d'un  côté  et  de  l’autre  de  l’écliptique.  Pour 
que  le  centre  de  la  lune  fût  exactement  placé  sur  la  ligne  droite 
qui  passe  par  les  centres  de  la  terre  et  du  soleil,  il  faudrait  que 
la  longitude  de  cet  astre  fût  égale  à celle  du  soleil , et  qu’en  même 
temps  sa  latitude  fût  nulle.  L’existence  simultanée  de  ces  deux 
conditions,  au  lieu  de  se  reproduire  à chaque  révolution  synodique 
de  la  lune,  étant  au  contraire  un  fait  tout  exceptionnel  et  extrême- 
ment rare , on  s'en  tient  à la  première  ; et  l’on  dit  que  la  lune  est 
nouvelle,  lorsque  la  longitude  de  son  centre  est  égale  à celle  du 
centre  du  soleil.  De  même,  on  dit  qu’on  est  au  premier  quartier, 
à la  pleine  lune,  ou  au  dernier  quartier,  lorsque  la  longitude  du 
centre  de  la  lune  est  plus  grande  de  90°,  de  1 80°,  ou  de  270"  que 
celle  du  centre  du  soleil. 

L'intervalle  de  temps  compris  entre  deux  nouvelles  lunes  con- 
sécutives constitue  ce  qu’on  nomme  un  mois  lunaire,  ou  une 
lunaison.  La  durée  de  cet  intervalle  de  temps  n’est  autre  chose  que 
la  révolution  synodique  de  la  lune,  c’est-à-dire  quelle  est  d’en- 
viron 29  jours  et  demi. 

§ 212.  Age  de  la  lune;  «.‘pacte.  — L'âge  de  la  lune,  à une 
époque  quelconque , est  l'indication  du  nombre  de  jours  écoulés 
depuis  la  nouvelle  lune  précédente  jusqu’à  l’époque  dont  il  s’agit. 
La  connaissance  de  cet  âge  entraîne  immédiatement  celle  de  la 
phase  dans  laquelle  se  trouve  la  lune  à la  même  époque.  Il  nous 
est  donc  utile,  dans  bien  des  circonstances,  de  savoir  quel  est  l'âge 
de  la  lune,  afin  que  nous  puissions  nous  rendre  compte  de  la  ma- 
nière dont  elle  nous  éclairera  pendant  la  nuit.  Aussi  l’âge  de  la  lune 
est-il  donné,  pour  tous  les  jours  de  l’année,  dans  les  principaux 
annuaires,  tels  que  l'Annuaire  du  bureau  des  longitudes. 

Cet  âge  de  la  lune  étant  ordinairement  représenté  par  un  nombre 
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exact  de  jours , sans  fraction  , il  est  bon  de  dire  de  quelle  manière 
on  le  compte.  Pendant  24  heures , à partir  de  l’instant  précis  de  la 
nouvelle  lune,  on  dit  que  la  lune  a 1 jour;  pendant  les  24  heures 
suivantes , on  dit  qu’elle  a 2 jours  ; et  ainsi  de  suite.  L’âge  de  la 
lune  est  donc  successivement  représenté  par  les  divers  nombres 
entiers,  depuis  1 jusqu  à 30.  L’ Annuaire  du  bureau  des  longitudes 
donne  l’âge  de  la  lune  compté  de  cette  manière , pour  chaque  jour 
à midi . 

Il  existe  un  moyen  simple  de  déterminer  approximativement 
l'âge  de  la  lune , à une  époque  quelconque,  en  se  servant  unique- 
ment d'un  nombre  particulier,  nommé  épacte,  qui  reste  le  môme 
dans  tout  le  cours  d'une  même  année , et  qui  change  d’une  année 
à une  autre.  Ce  nombre  n’est  autre  chose  que  l’âge  qu’avait  la 
lune  au  31  décembre  de  l'année  précédente.  Voici  comment  on  s'v 
prend  pour  un  jour  quelconque  appartenant  à une  année  non  bis- 
sextile. On  commence  par  ajouter  à l’épacte  le  nombre  des  mois 
entiers  écoulés  depuis  le  1"  janvier,  ou  depuis  le  1er  mars  , jus- 
qu'au jour  dont  il  s’agit , suivant  que  ce  jour  est  antérieur  ou  pos- 
térieur au  1"  mars;  puis  on  ajoute  au  résultat  le  nombre  qui  in- 
dique la  date  du  jour  dans  le  mois  qui  le  renferme  : la  somme  ainsi 
obtenue,  diminuée  de  30  unités  si  elle  est  plus  grande  que  30, 
représente  l'âge  de  la  lune. 

Ainsi , supposons  qu’on  veuille  trouver  l'âge  de  la  lune  pour  le 
7 février  d’une  année  pour  laquelle  l’épacte  est  9.  On  ajoutera 
d’abord  une  unité  à 9,  en  raison  du  mois  de  janvier  compris  entre 
le  F "janvier  et  le  7 février,  ce  qui  fera  1 0 ; puis  on  ajoutera  à ce 
nombre  7 unités,  en  raison  de  la  date  du  jour  dont  il  s’agit,  et  l’on 
trouvera  ainsi  17  pour  l âge  de  la  lune. 

Supposons  encore  qu'on  veuille  trouver  l’âge  de  la  lune  pour  le 
25  juillet  de  la  même  année.  On  ajoutera  d'abord  quatre  unités  à 
l’épacte  9,  en  raison  do  quatre  mois  entiers  (mars,  avril,  mai,  juin) 
compris  entre  le  1"  mars  et  le  25  juillet,  ce  qui  fera  13  ; puis  on 
ajoutera  25  unités  (date  du  jour)  à ce  nombre  13,  et  l'on  obtiendra 
38  ; le  résultat  obtenu  étant  plus  grand  que  30 , on  en  retranchera 
30  unités,  et  il  restera  8 pour  l’âge  de  la  lune  correspondant  au 
25  juillet. 

Pour  nous  rendre  compte  de  cette  règle,  observons  d'abord  que, 
si  l'on  connaît  l’âge  delà  lune  pour  le  dernier  jour  d’un  mois,  il 

suffit  évidemment  de  lui  ajouter  1,2,  3,  4 , unités , pour 

avoir  l’âge  de  la  lune  pour  le  1 ",  le  2,  le  3,  le  4 du  mois  suivant; 

et  que,  dès  qu’on  obtient  ainsi  un  nombre  plus  grand  que  30,  c’est 
qu’on  a dépassé  la  fin  de  la  lunaison  dans  laquelle  on  se  trouvait, 
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pour  entrer  dans  la  lunaison  suivante  : en  sorte  que,  dans  ce  der- 
nier cas , on  n'a  qu’à  diminuer  le  nombre  obtenu  d'une  quantité 
égale  à la  durée  d'une  lunaison,  c'est-à-dire  de  30  (au  lieu  de  29,53), 
pour  avoir  encore  l'âge  de  la  lune.  Cela  posé , nous  voyons  que  la 
règle  appliquée  donnera  bien  l'âge  de  la  lune  pour  un  jour  quel- 
conque de  janvier;  puisque,  d’après  celte  règle,  on  n'aura  qu'à 
ajouter  la  date  du  jour  à l’épacte,  c’est-à-dire  à l'âge  qu’avait  la 
lune  au  31  décembre  précédent,  et  à diminuer  ensuite  le  résultat 
de  30  unités,  si  cela  est  nécessaire.  Pour  trouver  l'âge  de  la  lune  à 
une  époque  quelconque  du  mois  de  février,  il  suffit  d ajouter  la  date 
correspondante  à celte  époque,  à l age  de  la  lune  pour  le  31  janvier. 
Or.d'aprèscequi  vient  d'être  dit,  l'âge  de  la  lune  au  31  janvier  sera 
égal  à lepacte  augmentée  d'une  unité  : donc  la  règle  conduit  bien 
encore  à un  résultat  exact  pour  le  mois  do  février.  Le  28  février,  il 
s’est  écoulé  59  jours  depuis  le  31  décembre,  savoir  31  en  janvier, 
et  28  en  février  ; or,  59  jours  forment  à très  peu  près  le  double  de 
la  durée  d une  lunaison  : l'âge  de  la  lune,  pour  le  28  février,  est 
donc  précisément  égal  à l’épacte,  et , en  conséquence,  la  règle  in- 
diquée donnera  bien  l'âge  de  la  lune  pour  toute  la  durée  du  mois 
de  mars.  En  continuant  de  la  même  manière  à examiner  l’applica- 
tion de  cette  règle  aux  différents  mois  de  l'année , on  verra  qu’elle 
permet  de  trouver  l’âge  de  la  lune  à une  époque  quelconque,  à un 
jour  près  , approximation  toujours  suffisante  pour  l'objet  qu'on  so 
propose  dans  cette  détermination. 

La  règle  a été  énoncée  pour  une  année  commune  de  365  jours  ; 
elle  doit  être  un  peu  modifiée  lorsqu’il  s'agit  d'une  année  bissextile. 
En  effet,  dans  une  pareille  année,  le  mois  de  février  a 29  jours. 
Le  28  février,  l’âge  de  la  lune  est  toujours  égal  à l epacte  ; mais  le 
lendemain,  29  février,  il  est  égal  à l epacte  augmentée  d'une  unité, 
et  c'est  cet  âge  correspondant  au  29  février  qui  doit  jouer,  pour 
tout  le  reste  de  l'année,  le  rôle  que  joue  l'épacle  dans  les  années 
communes.  Ainsi,  dans  tous  les  cas,  on  appliquera  la  règle,  tello 
qu  elle  a été  énoncée,  à la  condition  d'augmenter  l epacto  d une 
unité,  quand  il  s’agira  d'un  jour  appartenant  à une  année  bis- 
sextile, et  postérieur  au  29  février. 

§ 213.  Mouvcme.it  de  la  lune  autour  de  la  terre.  — Jus- 
qu'ici nous  ne  nous  sommes  préoccupés  que  du  changement  pro- 
gressif de  la  direction  suivant  laquelle  nous  apercevons  la  lune , 
sans  tenir  compte  en  aucune  manière  de  la  variation  de  Iadistanco 
de  cet  astre  à la  terre;  c’est  en  ramenant  la  lune,  par  la  pensée,  à 
une  distance  invariable  de  la  terre,  que  nous  avons  pu  dire  qu  elle 
décrit  sur  la  sphère  céleste  un  grand  cercle  qui  se  déplace  lui-même 
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suivant  certaines  lois,  ce  qui  signifie  simplement  qu'elle  se  meut 
dans  un  plan  qui  passe  par  le  centro  de  la  terre,  et  dont  la  position 
change  à chaque  instant.  Faisons  un  pas  do  plus,  et  voyons  com- 
ment la  lune  s’éloigne  et  se  rapproche  alternativement  de  nous, 
en  môme  temps  qu'elle  nous  semble  se  mouvoir  à travers  les  con- 
stellations. 

Les  anciens  astronomes,  dans  l'impossibilité  où  ils  étaient  de  dé- 
terminer par  l'observation  le  rapport  suivant  lequel  la  distance  de  la 
lune  à la  terre  \ariail  d'une  époque  à une  autre,  eurent  recours  à 
des  hypothèses,  comme  pour  le  soleil.  Nous  avons  vu  quelles  étaient 
leurs  idées  sur  le  mouvement  do  ce  dernier  astre  dans  l’espace 
(§§  1 44  et  1 45)  ; c’est  par  des  moyens  analogues  qu'ils  ont  cherché 
à se  rendre  compte  des  diverses  circonstances  du  mouvement  de  la 
lune.  L'observation  indiquant  que  la  lune  se  meut  sur  la  sphère  cé- 
leste avec  une  vitesse  variable,  ils  ont  imaginé  diverses  combinai- 
sons de  mouvements  circulaires  et  uniformes,  pour  expliquer  la  va- 
riation continuelle  de  sa  vitesse.  Les  deux  hypothèses  adoptées  pour 
le  soleil  ont  été  essayées  pour  la  lune.  Celle  de  l’excentrique  (§4  44 
a dû  être  modifiée  un  peu,  en  raison  de  cette  circonstance  que  le 
[*oint  du  ciel  où  la  lune  se  meut  avec  la  plus  grande  vitesse  se 
déplace  progressivement  parmi  les  étoiles,  dans  le  sens  direct  : en 
môme  temps  que  la  lune  décrivait  uniformément  le  cercle  excen- 
trique EF,  fig.  269,  on  a dû  supposer  que  le  centre  O do  ce  cercle 
tournait  lentement  autour  de  la  terre  T,  et  dans  le  même  sens. 
L hvpothèse  de  lépicycle  et  du  déférent  (§  1 45)  n'a  pu  être  adoptée 
qu'avec  une  modification  analogue,  qui  consiste  à supposer  que  la 


lune  L,  /ig.  270,  met  un  peu  plus  de  temps  à faire  lo  tour  de 
l épicycle  que  le  centre  C de  cet  épicycle  n'en  met  à faire  le  tour  du 
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déférent;  de  cette  manière,  puisque  la  lune,  parlant  d'une  posi- 
tion L,  où  elle  a sa  plus  grande  vitesse  sur  la  sphère  céleste,  ne 
peut  revenir  à une  position  analogue  L'  qu’après  avoir  fait  le  tour 
de  lepicycle,  le  centre  de  cetépicycle  parcourt  pendant  le  même 
temps  un  peu  plus  que  la  circonférence  du  déférent,  et  vient  se 
placer  en  C'  dans  la  direction  d’une  autre  région  du  ciel. 

La  comparaison  des  positions  do  la  lune  résultant  de  l une  ou  de 
l’autre  des  hypothèses  précédentes,  avec  celles  que  fournissait  l’ob- 
servation , a bientôt  fait  reconnaître  que  ces  hypothèses  ne  suffi- 
saient pas  pour  rendre  compte  des  diverses  circonstances  du  mou- 
vement de  l’astre.  On  a donc  été  obligé  de  les  modifier  de  nouveau, 
en  admettant,  par  exemple,  pour  celle  de  l’épicycle  et  du  défé- 
rent, que  ce  n’était  pas  la  lune  qui  parcourait  uniformément  la 
circonférence  de  l’épicycle;  mais  que  cette  circonférence  était  par- 
courue par  le  centre  Dd’un  autre  épicycle  plus  petit,  sur  lequel  se 
mouvait  la  lune  L,  f\g.  271.  On  comprend  qu’en  accumulant  ainsi 

un  certain  nombre  de  mouve- 
ments circulaires  et.  uniformes, 
et  en  les  combinant  ensemble  , 
d’une  manière  convenable , on 
devait  parvenir  à donner  à la  lune 
un  mouvement  angulaire  autour 
de  la  terre  qui  fût  précisément  le 
même  que  celui  que  les  observa- 
tions font  connaître  ; mais  en 
même  temps,  on  s'éloignait  con- 
sidérablement de  la  simplicité  de 
mouvements  que  l’on  avait  eue  en 
vue  tout  d'abord,  en  regardant  le 
mouvement  circulaire  uniforme  comme  le  seul  qui  existât  réelle- 
ment. Lors  même  qu'on  n’aurait  pas  eu  de  motifs  puissants  pour 
rejeter  ces  idées  des  anciens  par  d'autres  considérations,  la  grande 
complication  résultant  de  ces  épicycles  et  excentriques  superposés 
aurait  dû  empêcher  de  les  considérer  autrement  que  comme  des 
moyens  factices  de  représenter  l ensemble  des  résultats  fournis  par 
l’observation. 

Mais  dès  qu’on  put  suivre  chaque  jour  les  changements  éprouvés 
par  la  distance  de  la  lune  à la  terre,  en  comparant  les  valeurs  suc- 
cessives du  diamètre  apparent  de  l’astre  rapporté  au  centre  de  notre 
globe,  on  reconnut  que  ces  changements  de  distance  étaient  en  dés- 
accord complet  avec  ceux  qui  résultaient  des  hypothèses  admises. 

§ 214.  En  comparant  les  positions  diverses  que  la  lune  vient 
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successivement  occuper  sur  la  sphère  céleste,  avec  les  valeurs  cor- 
respondantes de  son  diamètre  apparent,  on  voit  que  la  lune  peut 
être  regardée  comme  se  mouvant  autour  de  la  terre  suivant  des  lois 
analogues  à celles  du  mouvement  apparent  du  soleil  autour  de  la 
terre.  La  lune  décrit  une  ellipse  dont  la  terre  occupe  un  des  foyers, 
et  elle  la  décrit  conformément  à la  loi  des  aires  (§  1 47). 

Mais  ces  lois,  qui  sont  complètement  d’accord  avec  les  observa- 
tions, quand  il  s’agit  du  mouvement  apparent  du  soleil,  ne  doivent 
être  regardées  ici  que  comme  représentant  approximativement  le 
véritable  mouvement  de  la  lune  dans  l’espace.  La  lune  ne  les  suit 
pas  exactement;  elle  se  trouve,  tantôt  d'un  côté,  tantôt  de  l'autre, 
par  rapport  à la  position  qu’elle  occuperait , si  ces  lois  du  mouve- 
ment elliptique  étaient  rigoureusement  vraies , sans  cependant 
s’éloigner  beaucoup  de  cette  position. 

L’excentricité  de  l'ellipse  suivant  laquelle  la  lune  se  meut  à peu 
près  est  égale  à 0,0548  , ou  environ 

L’ellipse  ne  reste  pas  immobile  dans  son  plan  ; elle  tourne  autour 
de  la  terre  de  la  même  manière  que  l’ellipse  que  le  soleil  semble 
décrire  annuellement  (§  1 65).  Le  mouvement  du  grand  axe  de  l'el- 
lipse lunaire  est  direct,  comme  celui  de  l’ellipse  solaire;  il  n’y  a 
de  différence,  entre  les  mouvements  de  ces  deux  ellipses,  que 
dans  la  vitesse,  qui  est  beaucoup  plus  grande  pour  la  lune  que 
pour  le  soleil  : le  périgée  lunaire  fait  tout  le  tour  du  ciel  en 
3232', 57,  ou  un  peu  moins  de  9 ans. 

Pour  avoir  à chaque  instant  la  véritable  place  de  la  lune  dans  le 
ciel,  il  faut  modifier  d une  certaine  quantité  celle  qu  elle  aurait  si 
elle  restait  rigoureusement  sur  l’ellipse  dont  nous  venons  de  parler, 
et  si  elle  la  parcourait  exactement  suivant  la  loi  des  aires  ; mais 
cette  correction  à apporter  à la  position  elliptique  de  la  lune,  pour 
avoir  sa  position  vraie,  varie  d’un  instant  à un  autre,  et  suivant  des 
lois  extrêmement  compliquées.  La  discussion  des  observations 
effectuées  en  grand  nombre  et  à diverses  époques,  a fait  connaître 
les  parties  principales  dont  se  compose  cette  correction  ; ces  parties 
se  rapportent  aux  mouvements  que  l’on  désigne  habituellement  sous 
les  noms  d 'éveclion,  do  variation  et  d'équation  annuelle,  et  dont  la 
découverte  est  due  à Hipparque,  à Ptolémée  et  à Tycho  Bravé. 
Mais  si  l’on  n’avait  pas  eu  d’autre  ressource  que  la  discussion  des 
observations,  pour  arriver  à la  connaissance  des  nombreuses  inéga- 
lités qui  existent  dans  le  mouvement  de  la  lune,  on  serait  aujour- 
d’hui beaucoup  moins  avancé  qu’on  ne  l est.  Heureusement  la 
théorie  de  la  gravitation  universelle  est  venue  faciliter  le  travail,  en 
faisant  connaître  une  foule  de  petites  inégalités,  dont  l’ensemble  a 
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une  influence  notable  sur  la  position  de  la  lune  à chaque  instant,  et 
dont  il  aurait  été  très  difficile,  sinoft  impossible,  de  trouver  la  na- 
ture et  la  grandeur,  si  l'on  avait  dû  les  démêler  les  unes  des  autres 
par  la  seule  combinaison  des  résultats  de  l’observation. 

§ 215.  Rotation  de  la  lune.  — A la  vue  simple,  nous  aper- 
cevons sur  la  surface  de  la  lune  des  espaces  grisâtres,  dont  nous 
avons  déjà  parlé  (§  1 96),  et  qui  par  leur  ensemble  donnent  grossiè- 
rement à la  lune  l’apparence  d’une  figure  humaine.  Tout  le  monde 
a pu  remarquer  que  ces  espèces  de  taches  conservent  toujours  la 
même  position  par  rapport  au  contour  do  la  lune.  Si  nous  en  voyons 
disparaître  progressivement  une  portion  de  [dus  en  plus  grande , 
pour  les  voir  reparaître  ensuite,  cela  tient  à ce  que  nous  ne  pou- 
vons les  apercevoir  qu’autant  qu  elles  se  trouvent  dans  la  partie 
de  la  surface  de  la  lune  qui  est  directement  éclairée  par  le  soleil. 
Nous  concluons  nécessairement  de  là  que  la  lune  tourne  toujours 
vers  la  terre  la  même  portion  de  sa  surface.  Nous  ne  voyons  jamais 
qu’un  hémisphère  de  la  lune;  ( hémisphère  opposé  nous  reste  con- 
stamment caché. 

Dans  les  idées  des  anciens  astronomes  sur  le  mouvement,  il  n’y 
aurait  pas  eu  là  une  preuve  que  la  lune  tourne  sur  elle-même  ; tout 
au  contraire,  on  en  aurait  déduit  1 absence  de  toute  rotation  do 
l’astre  autour  de  son  centre.  Pour  faire  mouvoir  un  épicyclesur  un 
déférent,  fig.  200  (page  265),  ils  regardaient  cet  épicycle  comme 
étant  dans  les  mêmes  conditions  que  s’il  était  attaché  au  centre  T 
du  déférent  par  une  tige  rigide  qui  l’entraînerait  en  tournant  au- 
tour de  ce  centre  : en  sorte  que  le  point  S de  I epicycle  venait  né- 
cessairement en  a',  a",  a'",  en  restant  toujours  sur  la  ligne  droite 
qui  joint  le  centre  de  l épicycle  au  centre  du  déférent.  On  voit  donc 
que,  si  l’on  fait  mouvoir  de  même  la  lune  autour  de  la  terre,  comme 
si  elle  était  attachée  à une  barre  rigide  dirigée  vers  le  centre  de 
ce  dernier  corps  et  mobile  autour  de  ce  centre , la  lune  tournera 
nécessairement  toujours  la  même  face  vers  la  terre;  et  l’on  n’aura 
pas  besoin  d’imaginer  quelle  tourne  sur  elle-même,  pour  rendre 
compte  des  apparences.  Mais  ce  n’est  pas  ainsi  que  les  choses 
doivent  être  considérées. 

La  lune  n’est  nullement  reliée  à la  terro  par  un  corps  rigide;  elle 
est  entièrement  isolée  dans  [espace,  et,  par  conséquent,  libre  de 
se  mouvoir  et  de  tourner  autour  de  son  centre  de  toutes  les  ma- 
nières possibles.  Pour  voir  si  elle  tourne  sur  elle-même,  il  faut 
prendre  une  ligne  droite  quelconque,  à son  intérieur,  et  voir  si  celle 
ligne  change  de  direction  avec  le  temps.  Si  cette  droite  no  change 
pas  de  direction;  si  elle  reste  toujours  parallèle  à elle-même. 
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malgré  le  mouvement  de  transport  de  la  lune  autour  de  la  terre  ; 
et  s'il  en  est  de  même  de  toutes  les  autres  lignes  droites  que  l’on 
pourrait  considérer  à l’intérieur  de  la  lune,  on  pourra  dire  que  cet 
astre  n’est  animé  d’aucun  mouvement  de  rotation  autour  de  son 
centre.  Si,  au  contraire,  on  reconnaît  que  certaines  lignes  tracées  à 
l’intérieur  de  la  lune  prennent  successivement  différentes  directions 
dans  l’espace,  on  devra  en  conclure  que  la  lune  tourne  sur  elle-même; 
et  il  ne  sera  pas  difficile  de  voir  autour  de  quel  diamètre  s'effectue 
cette  rotation.  Or,  c’est  précisément  ce  dernier  cas  qui  se  présente. 

Puisque  la  lune  tourne  toujours  la  même  face  vers  la  terre,  le 
rayon  du  globe  lunaire  qui,  à un  instant  quelconque,  est  dirigé 
vers  le  centre  de  la  terre,  se  déplace  en  restant  constamment  dirigé 
vers  ce  même  point  : donc  ce  rayon  ne  reste  pas  parallèle  à lui- 
même,  ce  qui  veut  dire  que  la  lune  tourne  autour  de  son  centre,  en 
môme  temps  quelle  se  meut  autour  de  la  terre.  Si  la  lune  se  trans- 
portait de  L en  L',  / îg . 272,  sans  tourner  sur  elle-même,  son  rayon 
La  viendrait  prendre  la  position  pa- 
rallèle L 'b,  et  le  point  de  sa  surfaeo 
que  l’on  voyait  d'abord  en  a au  cen- 
tre de  son  disque,  se  trouverait  en- 
suite en  6,  où  on  le  verrait  près  d'un 
des  bords  de  ce  disque.  L’observa- 
tion indiquant  que  le  point  que  I on 
a vu  il  un  instant  quelconque  au 
centre  du  disque  de  la  lune  parait 
toujours  dans  la  même  position  cen- 
trale, il  faut  que  la  lune,  en  même 
temps  qu  elle  va  de  L en  L',  tourne 
sur  elle-même  de  pianière  à donner 
au  rayon  Lu  la  direction  LV  : cela 
ne  peut  se  faire  évidemment  qu’autant  que  la  lune  tourne  autour 
d un  axe  perpendiculaire  au  plan  de  son  orbite,  et  que  l’angle  bL'a', 
dont  elle  tourne  autour  de  cet  axe,  est  égal  à l’angle  LTL'  qu  elle 
décrit  en  même  temps  autour  de  la  terre. 

Ainsi , do  ce  que  la  luno  tourne  toujours  la  même  face  vers  la 
terre,  on  peut  conclure  que  cet  astre  est  animé  d’un  mouvement 
de  rotation  sur  lui-même,  dans  le  sens  de  son  mouvement  de  ré- 
volution autour  de  la  terre  : et  que  le  temps  qu’il  emploie  à faire 
un  tour  entier  autour  do  son  centre  est  précisément  égal  à celui 
qu  il  met  à faire  un  tour  entier  autour  de  la  terre  : en  sorte  que 
cette  durée  de  la  rotation  de  la  lune  sur  elle-même  est  de  27  jours 
et  un  tiers  de  jour,  à peu  près. 
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§ 21 6.  Librations  de  la  lune.  — Nous  venons  de  reconnaître 
l’existence  de  la  rotation  de  la  lune  sur  elle-même , et  de  trouver 
les  principales  circonstances  de  ce  mouvement,  en  nous  fondant 
sur  ce  fait  que  les  taches  de  la  lune  nous  paraissent  toujours  oc- 
cuper la  même  place  sur  son  disque.  Mais  il  n’en  est  pas  rigou- 
reusement ainsi. 

L’observation  des  taches  de  la  lune , à l'œil  nu  , n’est  pas  sus- 
ceptible d’une  bien  grande  précision,  surtout  en  raison  de  ce  que 
les  taches  que  l'on  voit  ainsi  sont  vagues , mal  définies  ; ces  taches 
se  déplaceraient  d’une  petite  quantité , par  rapport  au  contour  du 
disque,  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l’autre,  que  nous  ne  nous 
en  apercevrions  pas.  Mais  quand  on  observe  la  lune  avec  une  lu- 
nette, lors  même  que  celte  lunette  n’aurait  qu’un  faible  grossisse- 
ment, on  distingue  sur  la  surface  de  l’astre  des  points  remarqua- 
bles et  parfaitement  définis,  dont  on  peut  facilement  apprécier  la 
position  d’une  manière  précise.  Or,  en  observant  ainsi  la  lune  à 
diverses  époques,  on  reconnaît  que  les  points  sur  lesquels  on  a 
spécialement  fixé  son  attention  ne  restent  pas  toujours  dans  la 
même  position  par  rapport  au  contour  du  disque  : chacun  d eux 
semble  osciller  de  part  et  d’autre  d une  position  moyenne.  Ces  os- 
cillations se  produisent  d’ailleurs  en  même  temps,  et  dans  le  même 
sens,  pour  les  divers  points  que  l’on  observe;  en  sorte  qu'on  les 
attribue  naturellement  à ce  que  la  lune  tout  entière  éprouve  un 
mouvement  d’oscillation,  ou  de  balancement,  autour  de  son  centre, 
mouvement  auquel  participent  les  diverses  taches  que  l’on  voit  à 
sa  surface.  Ce  mouvement  particulier  de  la  lune  a reçu  le  nom  de 
libration  (du  verbe  latin  librare , qui  signifie  balancer).  Galilée,  qui 

10  premier  a dirigé  une  lunette  vers  le  ciel,  est  aussi  le  premier 
qui  ait  reconnu  l’existence  de  ce  mouvement. 

La  libration  de  la  lune  est  due  à trois  causes  distinctes,  que  nous 
allons  examiner  successivement.  Chacune  de  ces  causes  donne  lieu 
à une  libration  particulière , et  c’est  la  coexistence  de  ces  trois 
librations  qui  détermine  le  mouvement  d’oscillation  des  taches  lu- 
naires, tel  que  l’observation  le  fait  connaître.  Les  trois  librations 
partielles  dont  nous  parlons  sont  connues  sous  les  noms  de  libra- 
tion en  longitude , libration  en  latitude,  et  libration  diurne. 

§ 217.  D’après  ce  que  nous  avons  dit  (§  21o),  pour  qu’une 
tache  qui  nous  parait  à un  instant  quelconque  exactement  au  centre 
du  disque  de  la  lune,  conserve  constamment  cette  position  centrale, 

11  faut  : 1*  que  la  lune  tourne  autour  d'un  axe  perpendiculaire  au 
plan  de  son  orbite;  2°  que  l’angle  dont  elle  tourne  autour  de  cet 
axe  soit  toujours  égal  à celui  qu’elle  décrit  autour  de  la  terre 
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dans  le  même  temps.  Attachons-nous  tout  d’abord  à cette  seconde 
condition. 

Les  angles , comme  LTL',  que  la  lune  décrit  autour  de  la  terre 
dans  des  temps  égaux  successifs , no  sont  pas  égaux  entre  eux  , 
puisque  la  lune  se  meut  autour  de  la  terre  à peu  près  conformément 
à la  loi  des  aires  (§21  i),  son  mouvement  angulaire  autour  du  centre 
de  notre  globe  est  plus  ou  moins  rapide,  suivant  quelle  en  est  plus 
ou  moins  rapprochée.  Quant  au  mouvement  de  rotation  de  la  lune 
sur  elle-même,  il  est  naturel,  au  contraire,  d’admettre  qu'il  est 
uniforme , comme  la  rotation  de  la  terre  ; d'ailleurs  les  lois  de  la 
mécanique  indiquent  qu’il  doit  en  être  ainsi.  Il  n’est  donc  pas  pos- 
sible qu'il  y ait  constamment  une  égalité  complète  entre  l’angle  dont 
la  lune  tourne  sur  elle- même  et  celui  qu’elle  décrit  en  même  temps 
autour  de  la  terre.  L’observation  indiquant  que  la  lune  tourne  tou- 
jours vers  nous  la  même  moitié  de  sa  surface,  on  doit  en  conclure 
qu’en  moyenne  il  y a égalité  rigoureuse  entre  la  vitesse  angulaire 
de  la  lune  sur  elle-même,  et  sa  vitesse  angulaire  autour  de  la  terre. 
Mais  cette  égalité , qui  a lieu  en  moyenne,  n’a  pas  lieu  à chaque 
instant,  la  vitesse  angulaire  de  la  lune  autour  de  la  terre  est  tantôt 
plus  grande , tantôt  plus  petite  que  la  vitesse  constante  avec  la- 
quelle elle  tourne  sur  elle-même.  Il  en  résulte  que  ce  dernier  mou- 
vement, en  vertu  duquel  la  tache  centrale  du  disque  de  la  lune 
tend  toujours  à revenir  dans  la  même  position  apparente,  se  trouve 
tantôt  en  retard,  tantôt  en  avance,  sur  le  mouvement  de  révolu- 
tion de  la  lune  autour  de  la  terre;  en  sorte  que  cette  tache,  qu’on 
avait  vue  en  a,  fig.  272 , lorsque  la  lune  était  en  L , au  lieu  d'être 
placée  en  a',  lorsque  la  lune  est  venue  en  L',  se  trouve  un  peu  à 
côté  du  point  a',  en  c ou  en  d. 

On  voit  donc  que,  par  suite  de  ce  que  le  mouvement  de  rotation 
de  la  lune  sur  elle-même  est  uniforme,  et  de  ce  que  son  mouvement 
angulaire  autour  de  la  terre  ne  l’est  pas , la  tache  centrale  de  son 
disque  doit  paraître,  tantôt  d’un  côté,  tantôt  de  l’autre  du  centre  de 
ce  disque  ; elle  doit  sembler  animée  d’un  mouvement  d’oscillation , 
partagé  du  reste  par  les  autres  taches  qui  l’environnent  : c’est  ce 
mouvement  que  l'on  désigne  sous  le  nom  de  libration  en  longitude. 
Cette  dénomination  particulière  de  la  libration  dont  nous  venons 
d’assigner  la  cause  vient  de  ce  que  ce  mouvement  s'effectue  dans 
la  direction  du  plan  de  l’orbite  de  la  lune , direction  qui  est  à peu 
près  la  même  que  celle  du  grand  cercle  de  l’écliptique , le  long 
duquel  on  compte  les  longitudes  des  astres. 

§218.  La  première  des  deux  conditions,  qui  ont  été  rappelées 
au  commencement  du  paragraphe  précédent,  n'est  pas  mieux  reir.- 
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plie  que  la  seconde,  et  c'est  ce  qui  donne  lieu  à la  libration  en  lati- 
tude. L'axe  de  rotation  de  la  lune,  au  lieu  d'ètre  exactement  per- 
pendiculaire au  plan  de  son  orbite,  est  un  peu  incliné  sur  ce  plan  : 
il  se  transporte  parallèlement  à lui-même,  en  faisant  avec  la  per- 
pendiculaire au  plan  de  l’orbite  un  angle  d’environ  6“ 37'.  Il  est 
facile  de  voir  que  cette  seule  circonstance  suffit  pour  occasionner 
une  libration  des  taches.  Pour  nous  en  rendre  compte,  prenons  la 
lune  dans  deux  positions  diamétralement  opposées  sur  son  orbite, 
en  L et  en  L\  fig.  273.  On  voit  tout  de  suite  que,  lorsque  la  lune 


est  en  L,  on  ne  peut  pas  apercevoir  son  pôle  p,  et  l'on  aperçoit 
sans  peine  le  pôle  opposé  q ; tandis  que,  lorsque  la  lune  est  venue 
en  L',  le  pôle  p est  devenu  visible,  et  le  pôle  q est  devenu  invisible 
à son  tour.  Un  point  a de  l'équateur  lunaire  paraissait,  dans  le 
premier  cas , au-dessus  du  centre  du  disque  ; lorsque  la  lune  a fait 
un  demi-tour  autour  de  la  terre,  pour  venir  en  L',  et  que.  par 
conséquent , elle  a fait  à peu  près  un  demi-tour  sur  elle-même , 
autour  de  son  axe  pq,  le  point  a de  l’équateur  lunaire  est  venu  se 
placer  en  a',  c'est-à-dire  au-dessous  du  centre  du  disque.  Ainsi , 
par  suite  de  l’obliquité  de  l’axe  de  rotation  de  la  lune  par  rapport 
au  plan  de  son  orbite,  los  taches  de  sa  surface  doivent  éprouver  un 
mouvement  d’oscillation , dirigé  perpendiculairement  au  plan  de 
l’orbite,  c'est-à-dire  à peu  près  perpendiculairement  au  plan 
de  l’écliptique.  C’est  pour  cela  que  le  mouvement  d’oscillation  dont 
il  s’agit  a été  nommé  libration  en  latitude. 

Nous  venons  de  dire  que  l’axe  de  rotation  de  la  lune  se  transporte 
parallèlement  à lui-même.  Si  ce  parallélisme  se  conservait  constam- 
ment, et  sans  aucune  altération,  il  en  résulterait  nécessairement 
un  changement  d’obliquité  do  cet  axe  par  rapport  au  plan  de  l’or- 
bite lunaire,  puisque  le  plan  de  l’orbite  change  peu  à peu  de  direc- 
tion dans  l'espace  (§  207).  Mais  l'observation  a fait  voir  que  la 
direction  de  l'axe  de  rotation  de  la  lune  change  en  même  temps 
que  celle  de  ce  plan , de  telle  manière  que  l’angle  formé  par  l'axe 
et  le  plan  reste  toujours  le  même,  et  qu'en  conséquence  la  libration 
en  latitude  conserve  toujours  la  même  amplitude. 

Voici  en  quoi  consiste  le  changement  progressif  de  direction  de 
l’axe  de  rotation  de  la  lune,  phénomène  dont  la  découverte  est  due 
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à Dominique  Cassini  (I).  Si , par  le  point  L,  pg.  274 , où  se  trouve 
le  centre  de  la  lune  à un  instant  quelconque,  on  mène  une  ligne  LU 
perpendiculaire  au 
plan  de  l’écliptique 
ABCD,  puis  une  ligne 
LV  perpendiculaire  au 
plan  de  l’orbite  lunaire 
NLN'L',  l’axe  de  rota- 
tion LX  de  la  lune  se 
trouve  toujours  dan's 
le  plan  des  deux  lignes 
LU,  LV,  et  il  est  placé, 
par  rapport  à ces  deux 
lignes,  comme  la  figure 
l’indique.  L’angleULX 
est  égal  à 1°  28'  45",  l’angle  VLU  est  d’ailleurs  égal  en  moyenne 
à 5°  8'  48"  : en  sorte  que  l’angle  VLX  est  de  6”  37'  33".  On  sait 
que , abstraction  faite  de  la  nutation  de  l’orbite  lunaire,  la  ligne  LV 
tourne  autour  de  LU,  d'un  mouvement  rétrograde,  en  décrivant  un 
cône  de  révolution  qu’elle  parcourt  en  \ 8 ans  § ; il  résulte  de  ce 
qui  vient  d'être  dit  que  l’axe  de  rotation  LX  tourne  en  même  temps 
autour  de  LU,  en  décrivant  également  un  cône  de  révolution,  dans 
le  même  sens  et  avec  la  même  vitesse. 

§ 219.  S'il  n’existait  aucune  des  deux  librations  dont  nous  ve- 
nons de  parler,  il  y aurait  un  des  rayons  de  la  lune  qui  resterait 
constamment  dirigé  vers  le  centre  de  la  terre,  un  observateur 
placé  en  ce  point  verrait  toujours  l'extrémité  de  ce'  rayon  occuper 
exactement  le  centre  du  disque  de  la  lune.  Mais  un  observateur 
placé  à la  surface  de  la  terre  ne  se  trouve  pas  dans  les  mêmes 
conditions.  Admettons,  pour  simplifier,  qu’en  vertu  du  mouvement 
diurne,  la  lune  passe  au  zénith  même  du  point  A,  pg.  275, 
d’où  on  l’observe.  Aux  diverses  heures  de  la  journée,  le  rayon  La 
de  la  lune,  que  nous  supposons  toujours  dirigé  vers  le  centre  T 
de  la  terre,  doit  paraître  prendre  successivement  des  positions 
différentes,  telles  que  La,  L'a',  L"a".  Lorsque  la  lune  est  en  L, 
peu  de  temps  après  son  lever,  le  point  a paraît  un  peu  à l’orient 
du  centre  c du  disque  lunaire  ; lorsque  la  lune  est  au  zénith,  en  L', 
ce  point  paraît  en  a'  au  centre  du  disque  ; et  lorsque  la  lune  est 

11)  Célèbre  astronome  italien,  né  en  1025  dans  le  comté  de  Nice,  mort  en  1712  à 
Paris,  où  Colbert  l'avait  attire  dès  1060,  pour  le  mettre  à la  tète  de  l'Obscrvatoiro  qui 
venait  d'y  être  fondé. 
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en  L",  peu  de  temps  avant  de  se  coucher,  le  même  point  parait 
en  a",  un  peu  à l'occident  du  centre  c"  du  disque  : le  point  a doit 

donc  sembler  oscil- 
ler chaque  jour  de 
part  et  d’autre  de  sa 
position  moyenne. 
Les  taches  de  la  lune 
éprouveront  évi- 
demment un  mou- 
vement d'oscillation 
analogue,  quelle  que 
soit  la  position  de 
l’observateur  sur  la 
terre  : c’est  ce  mou- 
vement que  l’on 


Fig.  2 75» 


nomme  la  libration  diurne. 

L'amplitude  totale  de  la  libration  en  longitude,  pour  une  tache 
située  au  centre  du  disque  de  la  lune,  est  d environ  4'  20",  ce  qui 
fait  à peu  près  \ du  diamètre  apparent  de  ce  disque.  Pour  la 
même  tache,  la  libration  en  latitude  a une  amplitude  totale  d’en- 
viron 3'  35":  et  la  libration  diurne  , seulement  de  32".  Ces  trois 
librations  existant  simultanément,  il  en  résulte,  pour  chaque  tache 
de  la  lune,  un  mouvement  d’oscillation  complexe,  qui  est  celui  que 
l’on  observe  en  réalité. 

§ 220.  La  terre  vue  de  la  lune.  — 11  est  curieux  de  se  de- 
mander quelle  apparence  présenterait  la  terre,  pour  un  observateur 
qui  serait  installé  sur  la  surface  de  la  lune.  La  connaissance  que 
nous  avons  des  particularités  que  présente  le  mouvement  de  la 
lune  observé  de  la  surface  de  la  terre,  va  nous  permettre  de  ré- 
soudre facilement  cette  question. 

Si  les  librations  en  longitude  et  en  latitude  n’existaient  pas , le 
centre  de  la  terre  se  trouverait  toujours  placé  de  la  même  manière 
par  rapport  aux  divers  points  de  la  surface  de  la  lune.  De  chacun 
de  ces  points , la  terre  paraîtrait  donc  immobile  dans  le  ciel  ; elle 
serait  toujours  au-dessus  des  mêmes  points  de  l’horizon , et  à une 
même  hauteur  au-dessus  de  ces  points.  On  la  verrait  constammeîit 
au  zénith,  si  l’on  était  installé  au  point  de  la  surface  de  la  lune  qui 
hous  paratt  au  centre  de  son  disque  ; et  elle  serait  plus  ou  moins 
rapprochée  de  l’horizoit,  suivant  que  le  lieu  d’observation  serait  un 
f>oint  de  la  surface  de  la  lune  plus  ou  moins  éloigné  de  celui  que 
nous  voyons  au  centre  de  sOn  disque.  La  terre  ne  serait  visible  qüé 
dès  points  de  l’hémisphère  lunaire  qui  est  tourné  de  ndtrë  côté , ët 
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elle  resterait  constamment  invisible  pour  tous  les  points  de  l’hé- 
misphère opposé. 

L'existence  des  librations  en  longitude  et  en  latitude  fait  que  les 
choses  ne  se  passent  pas  tout  à fait  ainsi.  De  chaque  point  de 
l’hémisphère  de  la  lune  qui  est  tourné  de  notre  côté,  la  terre  doit 
paraître  osciller  de  part  et  d'autre  d’une  certaine  position  moyenne. 
Pour  les  points  qui  sont  situés  près  des  bords  de  cet  hémisphère, 
l’oscillation  de  la  terre  doit  tantôt  l'abaisser  au-dessous  de  l’horizon, 
tantôt  l'élever  au-dessus  de  ce  plan  : la  terre  doit  se  lever  et  se 
coucher  alternativement , et  ses  apparitions  et  disparitions  succes- 
sives, dues  à la  coexistence  des  deux  librations  en  longitude  et  en 
latitude,  doivent  suivre  une  loi  assez  complexe.  Enfin  il  y a éga- 
lement un  grand  nombre  de  points  de  la  surface  de  la  lune,  d'où 
l’on  n aperçoit  jamais  la  terre  ; mais  l’ensemble  de  ces  points,  d’où 
la  terre  est  invisible,  ne  forme  pas  tout  à fait  un  hémisphère,  à 
cause  des  librations  qui  amènent  alternativement  la  terre  sur  l’ho- 
rizon de  points  d’où  l’on  ne  l’aurait  jamais  vue  sans  cela. 

La  lerre,  vue  de  la  lune,  doit  présenter  la  forme  d'un  disque  à 
peu  près  circulaire,  ayant  un  diamètre  apparent  d’environ  2 degrés. 
Elle  doit  d’ailleurs  présenter  des  phases  absolument  pareilles  à 
celles  que  la  lune  nous  présente. 

La  lune  étant  animée  d’un  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même,  un  observateur,  placé  sur  sa  surface , doit  voir  l’ensemble 
des  astres  tourner  en  sens  contraire,  autour  de  l’axe  de  rotation  de 
la  lune.  La  terre  seule  ne  participe  pas  à ce  mouvement  diurne, 
puisque , en  chaque  point  de  la  surface  de  la  lune  , on  la  voit  tou- 
jours à peu  près  dans  la  même  position  par  rapport  à l’horizon  ; on 
doit  donc  voir  les  constellations  passer  les  unes  après  les  autres 
derrière  la  terre.  La  durée  du  jour  sidéral , sur  la  lune , est  égale  à 
la  durée  de  la  rotation  de  cet  astre  sur  lui-même,  et  par  conséquent 
égale  à celle  de  sa  révolution  sidérale  (§  21 0)  : ainsi  le  jour  sidéral 
de  la  lune  contient  plus  de  27  de  nos  jours  moyens. 

Le  soleil,  vu  de  la  lune,  participe  au  mouvement  diurne  dont 
nous  venons  de  parler  ; mais  il  a en  même  temps  un  mouvement 
propre  parmi  les  étoiles,  en  vertu  duquel  la  durée  de  sa  révolution 
diurne  autour  de  la  lune  n’est  pas  la  même  que  pour  les  étoiles. 
Ce  mouvement  diurne  du  soleil  occasionne  en  chaque  point  des  jours 
et  des  nuits  qui  se  succèdent  régulièrement;  le  jour  et  la  nuit,  ré- 
pandus ainsi  sur  diverses  parties  du  globe  lunaire,  nous  sont  rendus 
sensibles  par  les  phases  que  nous  apercevons.  Chaque  point  de  la 
surface  de  la  lune  nous  paraissant  à peu  près  immobile  par  rap- 
port au  contour  de  son  disque,  il  est  clair  que  le  soleil  a fait  un  tour 
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entier  autour  de  la  lune , lorsqu’il  s'est  accompli  une  période  com- 
plète des  phases  de  la  lune  : ainsi  la  durée  du  jour  solaire,  sur  la 
lune,  est  égale  à la  durée  de  la  révolution  synodique  de  cet  astre, 
et  comprend  par  conséquent  environ  29  | de  nos  jours  moyens, 
dont  à peu  près  la  moitié  pour  le  jour  et  l'autre  moitié  pour  la  nuit. 

Il  est  aisé  de  voir  que  les  phases  de  la  terre  vue  de  la  lune  sont 
complémentaires  des  phases  correspondantes  de  la  lune  vue  de  la 
terre.  Lorsque  la  lune  est  nouvelle,  la  terre  est  pleine,  et  inverse- 
ment, lorsque  la  lune  est  dans  son  premier  quartier,  la  terre  est 
dans  son  dernier  quartier  ; lorsqu’un  tiers  seulement  du  disque  de 
la  lune  nous  apparaît , les  deux  tiers  du  disque  de  la  terre  sont 
visibles  pour  un  observateur  placé  sur  la  lune,  et  ainsi  de  suite. 
La  terre  restant  toujours  au-dessus  de  l'horizon , pour  les  divers 
points  de  la  partie  de  la  surface  de  la  lune  qui  est  tournée  de  notre 
côté,  on  voit  que,  pour  tous  ces  points,  la  terre  doit  éclairer  la 
surface  delà  lune  pendant  les  nuits.  Et  si  l’on  considère  spéciale- 
ment le  point  que  nous  voyons  au  centre  du  disque  de  la  lune,  on 
reconnaît  sans  peine  qu'on  ce  point  la  terre  est  dans  son  premier 
quartier  au  commencement  de  chaque  nuit,  et  dans  son  dernier 
quartier  à la  fin  ; les  nuits  doivent  donc  toujours  y être  très  forte- 
ment éclairées  par  la  terre. 

§ 221 . Montagnes  de  la  lune.  — Il  suffit  d'observer  la  lone 
avec  une  lunette  d’un  faible  grossissement,  pour  reconnaître  tout 
de  suite  que  sa  surface  présente  des  aspérités  très  prononcées.  La 
fig.  276,  qui  représente  la  lune  vue  dans  une  lunette , à une  époque 
comprise  entre  la  nouvelle  lune  et  le  premier  quartier,  peut  donner 
une  idée  de  ce  qu’on  aperçoit  dans  ces  circonstances.  L'irrégularité 
du  bord  intérieur  de  ce  croissant  met  bien  en  évidence  la  rugosité 
de  la  surface  de  la  lune.  On  voit  en  outre,  jusqu'à  une  certaine  dis- 
tance de  ce  bord , des  aspérités  et  des  cavités  qui , étant  éclairées 
obliquement  par  le  soleil , produisent  des  ombres  très  caractéristi- 
ques. Ces  ombres,  observées  plusieurs  jours  de  suite,  augmentent 
ou  diminuent  d'étendue  et  d'intensité,  suivant  que  l’obliquité  des 
rayons  solaires  sur  la  partie  correspondante  de  la  surface  de  la  lune 
varie  dans  un  sens  ou  dans  l’autre.  On  doit  donc  regarder  la  lune 
comme  étant  un  globe  solide  recouvert  de  montagnes. 

En  effectuant  certaines  mesures  micrométriques,  on  parvient  fa- 
cilement à déterminer  la  hauteur  des  principales  montagnes  de  la 
lune.  Nous  allons  donner  une  idée  des  moyens  que  l'on  emploie  pour 
y arriver. 

Supposons,  pour  simplifier,  que  la  lune  soit  à son  premier  quar- 
tier. Il  arrive  souvent,  dans  ce  cas,  que  l'on  aperçoit  un  point 


Digitized  by  Googli 


MONTAGNES  DE  LA  LUNE. 


Digitized  by  Google 


402  LOIS  Dü  MOUVEMENT  DE  LA  LUNE. 


brillant  a,  pg.  277,  dans  la  partie  obscure  de  la  lune , et  à peu  de 

distance  du  bord  rectiligne  mn  qui  li- 
mite la  partie  éclairée.  Ce  point  bril- 
lant est  évidemment  le  sommet  d’une 
montagne,  dont  toute  la  partie  inférieure 
est  dans  l’ombre , et  qui  s'élève  assez 
pour  être  atteinte  par  les  rayons  so- 
laires qui  passent  près  de  la  lune  sans 
la  rencontrer.  Considérons  en  particu- 
lier un  rayon  bc,  qui  touche  la  surface 
de  la  lune  en  c,  et  qui  vient  aboutir  au 
sommet  a de  la  montagne.  Un  plan, 
mené  par  ce  rayon  et  par  le  centre  de 
la  lune,  coupera  l’astre  suivant  un  cercle 
tel  que  pqrc le  rayon  de  lumière  dont 
il  s’agit  sera  une  tangente  b'c'  à ce 
cercle,  et  le  sommet  de  la  montagne 
sera  situé  en  a',  sur  cette  tangente,  à 
une  distance  du  point  de  contact  c' 
égale  à ac.  Si,  à l’aide  d’un  micromètre 
Fig.  277.  à fils  parallèles,  on  mesure  la  grandeur 

apparente  de  la  distance  ac,  on  connaî- 
tra les  deux  côtés  oc',  a’c'  du  triangle 
rectangle  oa'c',  puisque  oc'  est  le  rayon 
de  la  lune  ; ces  deux  côtés  étant  évalués 
en  secondes,  on  en  conclura,  également 
en  secondes , la  grandeur  de  l’hypoté- 
nuse oa',  c’est-à-  dire  de  la  distance  du 
sommet  do  la  montagne  au  centre  de 
la  lune.  F.n  retranchant  le  rayon  oc'  de 
la  distance  oa',  il  restera  la  hauteur  du 
sommet  de  la  montagne  au-dessus  de 
la  surface  de  la  lune.  Cette  hauteur 
sera  représentée  par  un  nombre  de  se- 
condes, qui  ne  sera  autre  chose  que 
l’angle  sous  lequel  on  la  verrait  de  face, 
à la  distance  à laquelle  se  trouve  la 
lune  ; on  en  conclura  facilement  son 
rapport  au  rayon  de  la  terre,  et  par 
suite  sa  valeur  en  mètres.  Il  est  aisé  de 
voir  que  cette  méthode  donnera  géné  - 
ralement une  valeur  trop  petite,  pour  la  hauteur  de  la  montagne 
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sur  laquelle  aura  porté  l'observation  ; car,  pour  que  le  sommet 
de  la  montagne  soit  assez  éclairé  pour  être  aperçu  de  la  terre , 
il  faut,  non-seulement  qu’elle  atteigne  la  région  de  l’espace  dans 
laquelle  pénètrent  les  rayons  solaires  que  la  lune  laisse  passer, 
mais  encore  qu’elle  s’élève  d’une  certaine  quantité  dans  cette 
région. 

Il  existe  une  autre  méthode,  qui  est  fondée  sur  la  mesure  de 
l'ombre  que  les  montagnes  projettent  sur  la  surface  de  la  lune,  du 
côté  opposé  au  soleil.  Voici  en  quoi  elle  consiste.  Supposons  encore 
que  la  lune  soit  à son  premier  quartier.  Une  montagne  a,  fig.  278, 
projette  une  ombre  ac.  Le  rayon  solaire  ba,  qui  passe  très  près  du 
sommet  de  la  montagne , doit  donc  venir  percer  la  surface  de  la 
lune  en  c.  Si  nous  menons  encore  un  plan  par  ce  rayon  et  par  le 
centre  de  la  lune,  ce  plan  coupera  la  surface  de  la  lune  suivant  un 
cercle  tel  que  pçrs,  et  le  rayon  solaire , dirigé  suivant  b'c',  percera 
ce  cercle  en  c'.  En  mesurant  la  distance  cd , qui  est  égale  à c'd',  on 
connaîtra  les  deux  côtés  oc',  c'd',  du  triangle  rectangle  d'oc',  et 
l'on  en  déduira  l’angle  oc'd'.  L’angle  oc'a',  qui  est  le  supplément 
de  oc'd',  sera  donc  connu.  D’ailleurs  on  pourra  aussi  mesurer  la 
longueur  ac  de  l’ombre,  longueur  qui  est  égale  à a'c';  on  connaîtra 
donc  un  angle  oc'a',  et  les  deux  côtés  adjacents,  dans  le  triangle  oa'c', 
d’où  l’on  déduira  le  côté  on'.  En  retranchant  le  rayon  oc1  de  cette 
distance  oa'  du  sommet  de  la  montagne  au  centre  de  la  lune,  on 
trouvera  la  hauteur  du  sommet  de  la  montagne  au-dessus  de  la 
surface  de  la  lune. 

Pour  faire  concevoir  en  quoi  consiste  chacune  de  ces  deux 
méthodes , nous  avons  supposé  que  la  lune  était  dans  son  premier 
quartier.  Il  est  aisé  de  voir  qu’au  moyen  de  certaines  modifica- 
tions , ces  deux  méthodes  peuvent  servir  l’une  et  l’autre  à la  dé- 
termination de  la  hauteur  des  montagnes  de  la  lune,  lorsque  l’astre 
ne  se  trouve  pas  précisément  dans  cette  phase  particulière.  Mais 
nous  n’entrerons  pas  dans  plus  de  détails  sur  ce  point,  notre  but 
étant  uniquement  de  faire  comprendre  la  possibilité  de  mesurer  la 
hauteur  des  montagnes  de  la  lune  avec  un  certain  degré  d’exac- 
titude. 

MM.  Beer  et  Madler,  de  Berlin,  après  avoir  effectué  un  très  grand 
nombre  de  mesures , dans  les  diverses  parties  de  l’hémisphère  lu- 
naire qui  est  tourné  vers  la  terre,  ont  trouvé  22  montagnes  dont  la 
hauteur  surpasse  4 800  mètres  (hauteur  du  Mont-Blanc).  Voici 
celles  dont  la  hauteur  est  la  plus  grande;  elles  sont  désignées  par 
les  noms  qui  leur  ont  été  attribués  par  Riccioli , gt  qui  sont  géné- 
ralement adoptés  : 
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Dorfel 7603 

Newton 7264 

Casatus 6956 

Curtius 6769 

Calippus 6216 

Tycho 6151 

Huygens 5550 


Les  mêmes  astronomes  ont  construit  une  belle  carte  de  la  lune, 
dont  on  voit  ici  un  extrait  (planche  III).  Les  diverses  particularités 
que  présente  la  surface  do  la  lune  y sont  figurées  dans  le  système 
de  projection  orthographique  (§  112).  Ce  système  de  projection, 
peu  convenable  pour  représenter  un  hémisphère  de  la  terre,  parce 
que  les  régions  situées  vers  les  bords  do  l’hémisphère  y sont  trop 
déformées,  est  au  contraire  celui  qui  convient  le  mieux  pour  la 
lune.  Il  donne  à la  surface  de  cet  astre  précisément  la  disposition 
sous  laquelle  elle  se  présente  à nous;  car  les  rayons  visuels  qui 
joignent  notre  œil  aux  divers  points  de  la  surface  de  la  lune,  sont 
sensiblement  parallèles  entre  eux , et  perpendiculaires  au  plan  du 
grand  cercle  qui  sert  de  limite  à l'hémisphère  tourné  vers  nous. 

§ 222.  Notions  sur  la  constitution  de  la  lune.  — Lorsque 
nous  nous  sommes  occupés  d étudier  les  particularités  que  présente 
la  surface  du  soleil , nous  avons  reconnu  que  tout  ce  qu'on  aperçoit 
sur  cette  surface  est  éminemment  variable.  Les  taches  que  l'on  y 
a observées  à une  certaine  époque  subsistent  bien  pendant  quelque 
temps,  et  peuvent,  par  leur  mouvement  commun,  rendre  sensible 
la  rotation  du  soleil  sur  lui-même:  mais  ces  taches  se  déforment 
peu  à peu,  et  finissent  par  disparaître,  tandis  que  d’autres  se 
produisent  dans  des  régions  où  il  n’y  en  avait  pas  auparavant.  A 
la  surface  de  la  lune , les  choses  se  passent  tout  autrement;  tout  y 
paraît  immuable.  Quelle  que  soit  l'époque  à laquelle  on  observe 
cette  surface , on  lui  trouve  toujours  le  même  aspect;  il  n'y  a de 
différence  que  dans  les  ombres  projetées  par  les  aspérités  qui  la 
couvrent,  suivant  quo  le  soleil  les  éclaire  de  telle  ou  telle  manière. 

Ces  aspérités  ou  montagnes  de  la  lune,  dont  plusieurs  atteignent 
une  grande  hauteur  (§221),  présentent  un  caractère  particulier  et 
extrêmement  remarquable  : elles  affectent  presque  toutes  la  forme 
d'un  bourrelet  circulaire,  au  milieu  duquel  existe  une  cavité  dont 
le  fond  est  quelquefois  au-dessous  du  niveau  des  parties  environ- 
nantes de  la  surface  de  la  lune.  La  fig  279  peut  donner  une  idée 
de  cette  forme  générale  des  montagnes  de  la  lune.  Souvent,  comme 
on  le  voit  sur  cette  figure,  il  existe  au  milieu  de  la  cavité  centrale 
une  montagne  isfllée,  en  forme  de  pic.  Il  suffit  de  jeter  les  yeux  sur 
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la  carte  ci-jointe  (planche  III) , pour  voir  que  les  montagnes  de 
cette  forme  y sont  extrêmement  nombreuses,  si  elles  paraissent 


Fig.  279. 


elliptiques,  vers  les  bords  de  la  carte,  cela  tient  au  système  de 
projection  qui  a été  adopté  dans  sa  construction,  et  qui  représente 
en  raccourci  ces  montagnes  situées  près  du  contour  de  l'hémi- 
sphère tourné  vers  nous. 

On  peut  se  faire  une  idée  assez  nette  de  ces  montagnes  circu- 
laires de  la  lune,  en  les  comparant  aux  cratères  des  volcans  éteints 
qui  existent  sur  la  surface  de  la  terre.  11  y a cependant , entre  les  • 
volcans  de  la  terre  et  les  montagnes  do  la  lune , une  différence 
essentielle  : c'est  que  ces  dernières  ont  des  dimensions  transver- 
sales incomparablement  plus  grandes  que  celles  des  volcans.  11 
serait  difficile  d’admettre  que  des  cratères  d’éruption  aient  pu  avoir 
des  diamètres  si  considérables.  Aussi  regarde-t-on  plutôt  ces  mon- 
tagnes de  la  lune  comme  étant  analogues  à certains  cirques  mon- 
tagneux que  l'on  rencontre  sur  la  terre,  et  auxquels  on  donne  en 
géologio  le  nom  de  cratères  de  soulèvement.  Parmi  lés  plus  grandes 
montagnes  circulaires  de  la  lune,  on  peut  citer  Tveho  et  Archi- 
mède qui  ont,  la  première  91200  mètres,  et  la  seconde  87  500  mè- 
tres de  diamètre  ; à partir  de  là,  on  en  trouve  pour  ainsi  dire  de 
toutes  les  dimensions , jusqu’à  celles  qui  sont  trop  petites  pour 
qu’on  puisse  les  distinguer  facilement  avec  les  lunettes.  Comme 
termes  de  comparaison  pris  sur  la  terre,  nous  pouvons  citer  le 
cirque  de  l'tle  de  Ceylan  dont  le  diamètre  est  de  70  000  mètres,  le 
cirque  de  l’Oisans  (Dauphiné)  dont  le  diamètre  est  de  20  000  mè- 
tres , et  le  cirque  du  Cantal  (Auvergne)  dont  le  diamètre  est  de 
\ 0 000  mètres.  Quant  aux  volcans  terrestres,  leurs  diamètres  sont 
beaucoup  moindres  : celui  de  l’Etna , dans  son  maximum , a été 
de  1 500  mètres  ; celui  du  Vésuve  n'a  atteint  que  700  mètres  ; celui 
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du  puy  do  Pariou  (volcan  éteint  de  l'Auvergne)  est  seulement  de 

3<  0 mètres. 

Les  taches  grisâtres  que  l'on  aperçoit  à l’œil  nu  sur  le  disque  de 
la  lune  ne  sont  autre  chose  que  des  parties  de  la  surface  de  l’astre 
qui  réfléchissent  moins  bien  les  rayons  solaires  que  les  régions 
environnantes.  On  remarque  que  ces  parties  moins  brillantes  ne 
renferment  presque  pas  de  montagnes.  Hévélius  leur  avait  donné 
le  nom  de  mers  ; mais  nous  allons  voir  que  ce  nom , qui  a été  con- 
servé jusqu’à  présent,  ne  se  rattache  qu’à  une  idée  fausse,  puisqu’il 
ne  peut  pas  exister  d'eau  à la  surface  de  la  lune. 

§ 223.  Il  est  naturel  de  se  demander  si  la  lune  est  entourée  d’une 
atmosphère  gazeuse  comme  la  terre.  Cette  question  peut  être  com- 
plètement résolue  au  moyen  de  diverses  observations  très  simples, 
comme  nous  allons  le  voir. 

Nous  pouvons  affirmer  d’abord  que,  s’il  existe  une  atmosphère 
autour  de  la  lune,  cette  atmosphère  ne  renferme  jamais  de  nuages, 
comme  celle  au  milieu  de  laquelle  nous  vivons  ; car  ces  nuages  nous 
cacheraient  nécessairement  certaines  portions  de  la  surface  de 
l'astre,  et  il  en  résulterait  un  aspect  général  qui  varierait  d’un  in- 
stant à un  autre , suivant  que  les  nuages  seraient  plus  ou  moins 
nombreux,  ou  bien  qu’ils  couvriraient  telle  ou  telle  partie  du  disque. 
Nous  savons,  au  contraire,  que  le  disque  lunaire  se  présente  tou- 
jours à nous  avec  le  même  aspect,  et  que  rien  ne  s’oppose  jamais  à 
ce  que  nous  apercevions  les  aspérités  qui  existent  dans  les  diverses 
parties  de  la  surface  de  l’astre,  quand  ces  parties  sont  directement 
éclairées  par  les  rayons  du  soleil. 

Ainsi  nous  savons  déjà  que  l'atmosphère  de  la  lune,  si  elle  existe, 
reste  toujours  entièrement  transparente.  Mais  nous  pouvons  aller 
plus  loin.  Une  atmosphère  transparente  doit  occasionner  sur  la  sur- 
face de  la  lune  un  phénomène  analogue  à notre  crépuscule  (§  1 36). 
Une  moitié  de  la  lune  recevant  directement  la  lumière  du  soleil,  à 
un  instant  donné,  les  rayons  solaires  doivent  être  renvoyés  par 
l’atmosphère  de  la  lune  dans  une  portion  de  l'autre  moitié,  de  ma- 
nière à y répandre  une  certaine  clarté  décroissant  graduellement  à 
partir  des  bords  de  l’hémisphère  directement  éclairé.  La  lune,  vue 
• de  la  terre,  devrait  donc  présenter  une  partie  brillante  et  une 
partie  obscure,  mais  sans  qu’il  y ait  de  transition  brusque  de  l’une 
à l’autre  ; il  devrait  y avoir  une  dégradation  insensible  de  lumière, 
dans  une  certaine  largeur,  depuis  la  partie  qui  est  tournée  vers  le 
soleil , jusqu’à  celle  qui , étant  tournée  du  côté  opposé,  est  tout  à 
fait  invisible  pour  nous.  Or,  il  n’en  est  rien  ; la  partie  éclairée  et 
la  partie  obscure  de  la  lune  sont  séparées  l’une  de  l’autre  par  une 
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ligne  extrêmement  nette  et  tranchée.  Cette  ligne  est  plus  ou  moins 
sinueuse  et  irrégulière , à cause  des  aspérités  de  la  surface  de  la 
lune  ; mais  elle  ne  présente  aucune  trace  de  cette  dégradation  de 
lumière , qui  serait  la  conséquence  nécessaire  de  l’existence  d’une 
atmosphère  autour  de  la  lune.  On  voit  donc  qu’on  est  obligé  d’ad- 
mettre que  la  lune  n’a  pas  d’atmosphère,  ou  au  moins  que  si  elle 
en  a une,  elle  doit  être  très  faible  , puisque  le  crépuscule  auquel 
elle  donne  lieu  est  tout  à fait  insensible  pour  nous. 

Mais  il  existe  un  autre  moyen  plus  précis,  à l’aide  duquel  l’ab- 
sence d’atmosphère  autour  de  la  lune  a été  complètement  mise  hors 
de  doute.  Voici  en  quoi  il  consiste.  Lorsque  la  lune,  en  vertu  de  son 
mouvement  propre  sur  la  sphère  céleste,  vient  à passer  devant  une 
étoile,  on  peut  observer  avec  une  grande  exactitude  l'instant  précis 
de  la  disparition  de  l’étoile,  et  aussi  l'instant  précis  de  sa  réappa- 
rition ; on  en  conclut  la  durée  de  l’occultation  de  l’étoile.  D’un  autre 
côté,  d’après  la  connaissance  que  l’on  a des  lois  du  mouvement  de 
la  lune,  et  de  son  diamètre,  on  peut  parfaitement  déterminer,  par 
le  calcul,  quelle  est  la  corde  du  disque  lunaire  dont  les  divers  points 
sont  venus  se  placer  dans  la  direction  même  de  l’étoile,  et  en  com- 
parant la  longueur  de  la  corde  ainsi  obtenue  avec  la  vitesse  que 
possède  la  lune  sur  la  sphère  céleste  au  moment  de  l’occultation , 
on  peut  en  déduire  le  temps  que  la  lune  a dû  employer  à s’avancer 
dans  le  ciel  d’une  quantité  égale  à cette  corde.  Or,  on  trouve  tou- 
jours que  ce  temps  est  égal  à la  durée  de  l’occultation,  telle  que 
l’observation  l’a  fournie  ; ou  du  moins  la  différence  qui  existe  entre 
ces  deux  temps  est  toujours  assez  faible , pour  qu’on  puisse  la  re- 
garder comme  résultant  uniquement  des  erreurs  d’observation. 
Pour  peu  qu’on  y réfléchisse , on  verra  que  le  temps  employé  par 
la  lune  à marcher  sur  la  sphère  céleste  d’une  quantité  égale  à la 
corde  de  son  disque  qui  passe  devant  l’étoile , doit  en  effet  être  la 
durée  exacte  de  l’occultation , en  supposant  que  les  rayons  de  lu- 
mière venus  de  l’étoile  n'éprouvent  aucune  déviation  dans  leur 
passage  près  de  la  surface  de  la  lune.  Mais,  si  ces  rayons  de 
lumière  sont  tant  soit  peu  dérangés  de  leur  route  par  le  voisinage 
de  la  lune , il  doit  en  être  tout  autrement.  Or,  c’est  ce  qui  arrive- 
rait précisément , si  la  lune  était  entourée  d’une  atmosphère.  Aü 
lieu  que  l’occultation  commence  à l’instant  précis  où  la  lune  vient 
toucher  le  rayon  qui  va  de  l’étoile  E,  fig.  280,  à l’œil  O de  l’ob- 
servateur, l’étoile  resterait  visible  encore  quelque  temps  après . 
parce  que  les  rayons  tels  que  Em  seraient  infléchis  par  l’atmos- 
phère lunaire,  de  manière  à pouvoir  encore  arriver  à l’œil,  malgré 
l’interposition  réelle  du  corps  de  la  lune  entré  l’œil  et  l'étoile  ; pat 
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la  même  raison  , l’étoile  commencerait  à reparaître  du  côté  opposé 
du  disque  lunaire,  quelque  temps  avant  que  cette  interposition  de 
la  lune  ait  complètement  cessé  : la  durée  de  l’occul- 
tation serait  donc  nécessairement  diminuée  par  la 
réfraction  des  rayons  lumineux  dans  l’atmosphère  de 
la  lune.  L’égalité  entre  les  valeurs  que  l’on  trouve 
pour  la  durée  de  l’occultation,  par  le  calcul  fondé 
sur  les  lois  du  mouvement  de  la  lune,  d'une  part,  et 
par  l’observation  directe  du  phénomène  , d'une  autre 
part,  prouve  donc  que  les  rayons  lumineux  qui  nous 
viennent  de  l'étoile,  en  touchant  la  surface  de  la 
lune , n’y  éprouvent  aucune  déviation  appréciable. 
On  a pu  reconnaître  par  là  que  l’atmosphère  de  la 
lune , s’il  en  existe  une , est  nécessairement  moins 
dense,  à la  surface  môme  de  l’astre,  que  l’air  qui 
reste  dans  le  récipient  de  nos  meilleures  machines 
pneumatiques , lorsqu’on  y fait  le  vide  autant  que 
possible.  Cela  revient  tout  à fait  à dire  que  la  lune 
n’a  pas  d'atmosphère, 
t ig.  280.  Une  conséquence  immédiate  de  cette  absenco  d’at- 
mosphère autour  de  la  lune,  c'est  que  cet  astre  ne 
peut  pas  être  habité  par  des  êtres  animés,  ou  au  moins  par  des 
êtres  analogues  à ceux  qui  existent  sur  la  terre. 

Une  autre  conséquence  importante  au  point  de  vue  de  la  consti- 
tution physique  de  la  lune,  c’est  qu’il  ne  peut  pas  y avoir  d’eau  à 
sa  surface;  car,  s’il  y en  avait,  cette  eau  produirait  des  vapeurs, 
qui  constitueraient  immédiatement  une  atmosphère.  C’est  donc  à 
tort  que  Hévélius  a donné  le  nom  de  mers  aux  régions  de  la  surface 
lanaire  qui  nous  apparaissent  sous  forme  de  taches  grisâtres. 

La  surface  de  la  lune  doit  présenter  partout  une  nature  morte, 
sans  végétation  aucune.  La  température  y est  probablement  très 
basse.  En  raison  de  l’absence  d’eau  et  d'atmosphère  , la  configura- 
tion extérieure  du  globe  lunaire  a dû  se  conserver  telle  qu’elle  était 
au  moment  où  ce  globe  s’est  solidifié.  C'est  ce  qui  explique  pour- 
quoi on  y voit  un  si  grand  nombre  de  cirques,  tandis  qu’ils  sont 
rares  sur  la  terre,  où  les  eaux  et  les  agents  atmosphériques,  en 
dégradant  continuellement  les  aspérités  du  sol,  ont  produit  des 
dépôts  sédimentaires  qui  recouvrent  et  masquent  presque  complè- 
tement la  surface  primitive  du  globe. 

§ 224.  Mouvement  de  la  lune  dan«  l'espace.  — Jusqu  ici, 
nous  avons  étudié  le  mouvement  de  la  lune,  tel  que  nous  l'aper- 
cevons de  la  terre,  et  nous  n’avons  pas  tenu  compte  de  ce  que  la 
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terre. elle-même  se  meut  autour  du  soleil.  Il  est  bien  évident  que 
le  mouvement  que  nous  avons  trouvé  pour  la  lune  est  tout  diffé- 
rent de  celui  que  nous  lui  verrions  prendre,  si,  au  lieu  de  l’ob- 
server de  la  surface  de  la  terre,  nous  étions  immobiles  en  un  lieu 
quelconque  de  l'espace,  au  centre  du  soleil,  par  exemple.  Le  mou- 
vement de  la  lune,  autour  de  la  terre,  dont  nous  avons  indiqué  pré- 
cédemment les  principales  circonstances,  n’est  qu'un  mouvement 
relatif.  Pendant  que  la  lune  tourne  ainsi  autour  delà  terre,  celle-ci 
l’emporte  dans  son  mouvement  annuel  autour  du  soleil.  On  peut  se 
faire  une  idée  assez  nette  de  l’existence  simultanée  de  ces  deux 
- mouvements,  en  comparant  la  lune  et  la  terre  à deux  personnes 
qui  valsent  ensemble,  et  qui  tournent  l’une  autour  de  l’autre,  pen- 
dant qu’elles  se  déplacent  en  faisant  le  tour  d’un  salon. 

Le  mouvement  réel  de  la  lune  dans  l'espace  résulte  de  la  combi- 
naison des  deux  mouvements  dont  il  s'agit.  En  étudiant  allentive- 


ment  les  diverses  circonstances  que  doit  présenter  ce  mouvement 
absolu  de  la  lune,  on  reconnaît  qu’elle  décrit  dans  l’espace  une 
ligne  sinueuse  telle  que  LL'L"L"'L"",  fig.  284,  pendant  que  la 
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terre  parcourt  son  orbite  elliptique  tT'I^T'"^'"  autour  du  so- 
leil S.  On  voit  en  effet  que,  la  lune  étant  en  L lorsque  la  terre  est 
en  T,  en  L' lorsque  la  terre  est  en  T',  et  ainsi  de  suite,  un  obser- 
vateur placé  sur  la  terre  doit  apercevoir  cet  astre  successivement 
dans  les  mêmes  directions  que  si , la  terre  étant  immobile,  la  lune 
tournait  autour  d’elle.  L’intervalle  de  temps  compris  entre  deux 
retours  successifs  de  la  lune  à des  positions  telles  que  L et  L"",  dans 
lesquelles  elle  se  trouve  dans  la  direction  même  du  soleil,  forme  ce 
que  nous  avons  appelé  une  lunaison  (§  24  4);  et  comme  la  durée 
d’une  lunaison  est  contenue  un  peu  plus  de  douze  fois  dans  une 
année,  il  s'ensuit  que  la  courbe  sinueuse  décrite  par  la  lune  dans 
l’espace  présente , le  long  de  l'orbite  TT'T"  de  la  terre , un  peu 
plus  de  douze  sinuosités  complètes  telles  que  LL'L"L'"L"".  Les 
diverses  parties  de  ces  sinuosités  sont  d’ailleurs  beaucoup  plus  rap- 
prochées de  l’orbite  de  la  terre  que  ne  l’indique  la  figure , puisque 
la  distance  LT,  L'T',  L"T",...  de  la  lune  à la  terre,  n’est  que  la 
400e  partie  de  la  distance  ST  de  la  terre  au  soleil  {§  202).  C’est 
pour  rendre  la  forme  de  cette  ligne  sinueuse  plus  sensible,  qu’on  l’a 
construite  ici  en  exagérant  la  distance  de  la  lune  à la  terre  relati- 
vement à celle  de  la  terre  au  soleil. 

§ 225.  Périodes  astronomiques  déduites  des  mouve- 
ments du  soleil  et  de  la  lune.  — La  comparaison  de  certains 
nombres,  relatifs  aux  mouvements  du  soleil  et  de  la  lune,  a conduit 
les  astronomes  à la  découverte  de  quelques  périodes  qui  ont  joué  un 
grand  rôledansl’histoirede  l'astronomie,  etquisohtencoredequelque 
utilité  de  nos  jours.  Nous  allons  faire  connaître  les  plus  importantes. 

Si  les  nœuds  de  l’orbite  de  la  lune  n’étaient  pas  animés  du  mou- 
vement rétrograde  dont  nous  avons  parlé  (§  208),  l’intervalle  de 
temps  compris  entre  deux  coïncidences  successives  du  soleil  avec 
l’un  de  ces  nœuds  serait  précisément  l’année  sidérale  (§  4 87).  Mais, 
en  vertu  du  mouvement  rétrograde  des  nœuds,  cet  intervalle  de 
temps  est  plus  court  ; sa  valeur  est  de  346,64  9;  c’est  ce  qu’on 
homme  la  révolution  synodique  des  nœuds  de  la  lune.  En  prenant 
4 D fois  cette  durée,  on  trouve  6 585j,76.  D'un  autre  côté,  d’après  la 
durée  que  nous  avohs  assignée  à une  lunaison  (§  24  4),  on  trouve 
que  223  lunaisons  font  6 585j,32.  Ainsi  4 9 révolutions  synodiques 
des  nœuds  de  la  luhe  font  à très  peu  près  223  lunaisons.  Cette 
période,  qui  comprend  environ  4 8 ans  4 4 jours , a beaucoup  servi 
et  sert  encore  à la  prédiction  des  éclipses , comme  nous  le  verrons 
bientôt.  Elle  était  connue  des  Chaldéens  sous  le  nom  de  Saros. 

On  trouve  facilement  que  235  lunaisons  font  6 939', 69  ; et  que 
4 9 années  tropiques  (§  4 87)  font  6 939', 60 . Il  en  résulte  que  4 9 an- 
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nées  tropiques  font  à très  peu  près235  lunaisons.  Aumoyen  de  cette 
période , nommée  cycle  lunaire , ou  cycle  Je  Mêtnn  (du  nom  de  son 
inventeur),  il  suffisait  d’avoir  observé  et  noté  les  dates  des  pleines 
lunes  et  des  nouvelles  lunes  pendant  1 9 ans,  pour  pouvoir  les  pré- 
dire ensuite  indéfiniment;  car  il  est  clair  que,  si  l’on  considère  des 
périodes  successives  de  1 9 années , dans  chacune  d’elles  ces  dates 
doivent  se  reproduire  exactement  de  la  même  manière  que  dans  les 
autres.  Une  première  période  de  1 9 ans  ayant  été  prise  arbitraire- 
ment, toutes  les  années  qui  l’ont  suivie  ont  été  réparties  en  pé- 
riodes de  môme  durée , qui  se  sont  succédé  sans  interruption  ; les 
diverses  années  d'une  même  période  ont  d'ailleurs  été  distinguées 
les  unes  des  autres  par  des  numéros  d'ordre,  depuis  1 jusqu’à  <9. 
Le  numéro  que  porte  une  année  quelconque,  dans  une  des  périodes 
dont  il  s'agit,  est  ce  qu’on  nomme  le  nombre  d'or  ; cette  dénomina- 
tion vient  de  ce  que  les  Grecs , qui  attachaient  une  grande  impor- 
tance au  cycle  de  Méton  pour  la  fixation  de  leurs  fêtes,  avaient 
décidé  que  la  découverte  de  cet  astronome  serait  inscrite  en  lettres 
d’or  sur  leurs  monuments  publics.  En  1 853,  le  nombre  d’or  est  1 1 ; 
cela  veut  dire  que  l’année  1 853  est  la  1 1*  d’une  de  ces  périodes  de 
4 9 ans  dont  nous  venons  de  parler. 

Une  année  commune  de  365  jours  renferme  52  semaines  et  4 jour. 
11  en  résulte  que,  d’une  année  à l'autre,  les  jours  de  même  date 
n’occupent  pas  la  même  place  dans  la  semaine  dont  ils  font  partie. 
Ainsi  le  ltrjanvier  1580  étant  un  mardi,  le  1"  janvier  1851  a été 
un  mercredi,  et  le  1"  janvier  1 852  un  jeudi.  Si  toutes  les  années 
étaient  de  365  jours,  il  arriverait  qu’au  bout  de  7 ans  les  jours  de 
même  date  reprendraient  chacun  dans  la  semaine  la  même  place 
qu’au  commencement.  L’intercalation  des  années  bissextiles  vient 
troubler  ce  résultat,  et  c'est  tantôt  au  bout  de  6 ans,  tantôt  au  bout 
de  5 ans  que  cela  arrive,  suivant  que,  dans  cet  intervalle  de  temps, 
il  y a uno  ou  deux  années  bissextiles.  Mais,  en  prenant  un  intervalle 
de  28  ans,  qui,  dans  le  calendrier  Julien,  renferme  toujours  7 an- 
nées bissext  iles,  et  qui  par  conséquent  se  compose  dans  son  ensemble 
d’un  nombre  exact  de  semaines,  on  est  sûr  qu'au  bout  de  ce  temps, 
et  pendant  une  nouvelle  période  de  même  durée,  les  divers  jours 
des  semaines  successives  arriveront  tous  aux  mêmes  dates  que  pen- 
dant les  28  premières  années.  Cette  période  de  28  ans  se  nomme 
cycle  solaire.  Les  années  sont  également  réparties  en  groupes  de  28; 
et  dans  chacun  de  ces  groupes , elles  portent  des  numéros  d’ordre 
de  i à 28.  Ainsi,  dans  les  calendriers  pour  1853,  on  trouve  l’indi- 
cation suivante  : cycle  solaire,  4 4.  Cela  signifie  que  l’année  1 853  est 
la  1 4'  d’un  de  ces  groupes  de  28  ans.  L’usage  du  cycle  solaire  se 
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trouve  un  peu  modifié,  lorsqu’on  suit  le  calendrier  Grégorien,  cha- 
que fois  qu’on  passe  par  une  année  séculaire  qui  n’est  pas  bissextile.' 

Le  cycle  des  indiclions  romaines  est  une  période  de  1 5 ans  . qui 
a été  adoptée  du  temps  des  empereurs  romains,  et  qui  n’est  liée  à 
aucun  phénomène  astronomique.  Chaque  année  porte  un  numéro 
relatif  à ce  cycle,  comme  pour  chacun  des  deux  précédents.  Ainsi, 
en  4 853,  l’indiction  romaine  est  44 . 

Les  trois  nombres  4 9.  28,  15,  qui  représentent  les  durées  des 
périodes  relatives  au  cycle  lunaire,  au  cycle  solaire,  et  au  cycle  des 
indictions  romaines,  sont  premiers  entre  .eux  deux  à deux.  11  en 
résulte  que,  dans  l'espace  de  7 980  années  consécutives  (7  980  est 
égal  à 4 9 X 28  X 1 S],  il  n’y  a pas  deux  années  qui  aient  le  même 
nombre  d'or,  le  môme  cycle  solaire  et  la  même  indiction  romaine. 
En  sorte  que,  dans  un  pareil  intervalle  de  temps  de  7 980  ans,  la 
connaissance  des  trois  numéros  que  porto  une  année  quelconque, 
relativement  aux  trois  cycles  dont  il  est  question  , suffit  pour  dis- 
tinguer cette  année  de  toutes  les  autres.  Cette  considération  a 
conduit  à adopter  une  nouvelle  période,  comprenant  7 980  ans,  à 
laquelle  on  donne  le  nom  de  période  julienne.  On  a pris  pour  la  pre- 
mière année  de  cette  immense  période,  celle  qui  porte  le  numéro  4 
dans  chacun  des  trois  cycles  composants,  et  l’on  a trouvé  que  cette 
première  année  de  la  période  julienne  qui  comprend  l’époque  ac- 
tuelle, est  l’année  4713  avant  J.-C.  La  même  période,  commen- 
çant à cette  époque  reculée,  ne  se  terminera  qu’en  l’an  3 267;  elle 
s’étend  donc  à tous  les  temps  historiques  et  se  prolongera  encore 
longtemps  dans  l’avenir  : en  sorte  que,  pour  I ndication  des  dates 
dont  nous  pouvons  avoir  à nous  occuper,  il  est  entièrement  inutile 
déconsidérer  les  périodes  qui  l'ont  précédée  ou  qui  la  suivront.  La 
première  année  de  cette  période  julienne  forme  ainsi  une  ère  par- 
ticulière, à laquelle  on  rapporte  toutes  les  autres,  pour  les  com- 
parer. L’année  4853  est  la  6 566e  à partir  de  cette  ère.  D'après  la 
manière  dont  la  première  année  de  la  période  a été  choisie,  si  l'on 
divise  le  nombre  6 566  successivement  par  chacun  des  nombres  4 9, 
28,  4 5,  on  doit  trouver  pour  restes  de  ces  trois  divisions  les  nom- 
bres 4 4 , 4 4,  4 4 , qui  sont  le  nombre  d’or,  le  cycle  solaire,  et  l’in- 
diction'romaine  relatifs  à l’année  4 853  : c’est  ce  qui  a lieu  en  effet, 
comme  on  peut  lo  vérifier. 

ÉCLIPSES  ET  OCCULTATIONS. 

« 

§ 226.  Il  arrive  de  temps  en  temps  que  le  disque  du  soleil  perd 
pendant  quelques  heures  la  forme  circulaire  que  nous  lui  connais- 
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sons.  Ce  disque  s’échancre  d’un  côté  ; l'échancrure  augmente  pro- 
gressivement détendue;  puis  bientôt  elle  diminue  peu  à peu,  et 
finit  par  s’anéantir,  en  laissant  le  disque  de  l’astre  tel  qu'il  était 
avant  le  commencement  de  ce  singulier  phénomène.  Quelquefois 
lechancrure  du  disque  s'étend  à un  tel  point  qu’elle  finit  par  le 
couvrir  complètement , et  que  le  soleil  disparaît  pendant  quelques 
minutes  ; au  bout  de  ce  temps,  l’astre  reparaît  en  passant  succes- 
sivement, et  en  sens  inverse,  par  les  diverses  phases  qu’il  avait 
présentées  avant  sa  disparition. 

La  lune  éprouve  aussi  de  temps  à autre  des  modifications  ana- 
logues dans  la  forme  de  son  dique,  modifications  qui,  tout  en  ayant 
une  certaine  ressemblance  avec  les  phases  de  cet  astre  (§  1 95),  ne 
doivent  pas  être  confondues  avec  elles,  tant  à cause  de  leur  durée 
qui  n’est  jamais  que  d’une  fraction  de  jour,  qu’en  raison  de  la 
grandeur  et  de  l’irrégularité  des  intervalles  de  temps  compris  entre 
les  époques  auxquelles  on  les  observe. 

Ces  phénomènes  remarquables,  qui  ont  été  pendant  longtemps 
une  cause  de  frayeur  pour  les  hommes,  et  qui  maintenant  ne  font 
plus  qu’exciter  la  curiosité,  sont  ce  qu’on  nomme  des  éclipses.  Les 
éclipses  de  soleil  arrivent  toujours  au  moment  de  là  nouvelle  lune, 
et  les  éclipses  de  lune,  toujours  au  moment  de  la  pleine  lune.  Cette 
circonstance  a depuis  longtemps  fait  connaître  la  cause  à laquello 
on  devait  les  attribuer.  Au  moment  de  la  nouvelle  lune,  la  lune, 
passant  entre  la  terre  et  le  soleil,  peut  dérober  à nos  regards  une 
portion  plus  ou  moins  grande  de  cet  astre  : c'est  ce  qui  produit  les 
éclipses  de  soleil.  Au  moment  de  la  pleine  lune,  la  terro  se  trouve 
entre  le  soleil  et  la  lune  ; elle  peut  donc  empêcher  les  rayons  so- 
laires d’arriver  sur  la  surface  de  ce  dernier  astre,  qui  cessera  dès 
lors  de  présenter  l’aspect  brillant  sous  lequel  on  le  voyait  quelque 
temps  auparavant , et  il  en  résultera  une  éclipse  de  lune. 

Si  la  lune,  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre , restait  tou- 
jours dans  le  plan  de  l’écliptique,  il  est  clair  qu’il  y aurait  une 
éclipse  de  soleil  à chaque  nouvelle  lune,  et  une  éclipse  de  lune  à 
chaque  pleine  lune.  Nous  savons  qu'il  n’en  est  pas  ainsi  : les  éclipses 
sont  beaucoup  plus  rares  qu  elles  ne  le  seraient  dans  ce  cas.  Cela 
tient  à ce  que  la  lune  se  meut  dans  une  orbite  inclinée  par  rapport 
au  plan  de  l’écliptique;  elle  se  trouve  tantôt  d’un  côté  de  ce  plan, 
tantôt  de  l’autre  côté,  et  à une  distance  qui  varie  d’un  instant  à 
un  autre  r en  sorte  que,  au  moment  des  syzygies,  elle  passe  ordi- 
nairement assez  loin  de  la  ligne  qui  joint  le  centre  du  soleil  au 
centre  de  la  terre,  pour  qu’il  n’y  ait  pas  d’éclipse.  Il  ne  peut  y avoir 
d’éclipse  qu’aulant  qu’au  moment  de  la  nouvelle  lune  ou  de  la 
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pleine  lune,  le  centre  de  la  terre  se  trouve  dans  le  plan  de  l’éclip- 
tique ou  suffisamment  près  de  ce  plan.  C’est  de  là  que  vient  le  nom 
d' écliptique  donné  au  plan  de  l’orbite  apparente  du  soleil  autour  de 
la  terre,  ou  de  l’orbite  réelle  de  la  terre  autour  du  soleil. 

Nous  allons  entrer  dans  quelques  développements  relativement 
aux  circonstances  que  présentent  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune, 
et  aux  moyens  que  l’on  emploie  pour  en  prédire  le  retour.  Nous 
commencerons  par  les  éclipses  de  lune,  qui  sont  de  beaucoup  les 
plus  simples. 

§ 227.  Éclipse»  de  lune.  — Nous  venons  de  dire  que  les 
éclipses  de  lune  sont  duos  à ce  que  la  terre,  en  s'interposant  entre 
le  soleil  et  la  lune  . empêche  les  rayons  solaires  d’arriver  sur  la 
surface  de  ce  dernier  astre.  Cherchons  d'abord  à reconnaître  s’il 
est  possible  qu’il  en  soit  ainsi. 

Le  soleil  envoie  dos  rayons  de  lumière  dans  toutes  les  directions. 
Ceux  de  ces  rayons  qui  sont  dirigés  vers  la  terre  sont  arrêtés  par 
la  présence  de  ce  corps  opaque  ; et  il  en  résulte  que,  au  delà  de  la 
terre,  une  portion  de  l’espace  se  trouve  dans  l’ombre.  Imaginons 
un  cône  AOA',  fig.  282,  qui  enveloppe  complètement  le  soleil  S et 


la  terre  T,  en  touchant  leurs  surfaces  sur  tout  son  contour.  Il  est 
aisé  de  voir  qu’aucun  rayon  soiairo , en  supposant  qu’il  conserve 
constamment  sa  direction  rectiligne,  ne  pourra  pénétrer  dans  la 
portion  de  ce  cône  qui  est  comprise  entre  son  sommet  et  la  terre: 
tandis  que,  si  l’on  prend  un  autre  point  quelconque  de  l’espace,  on 
verra  qu’il  peut  toujours  y arriver  des  rayons  provenant,  sinon  de 
la  totalité,  au  moins  d’une  partie  de  l’hémisphère  solaire  qui  est 
tourné  vers  ce  point.  C’est  donc  la  partie  BOB'  du  cône  qui  con- 
stitue l’ombre  produite  par  la  terre  du  côté  opposé  au  soleil. 

Pour  que  la  lune  puisse  s'éclipser,  il  faut  qu’elle  puisse  pénétrer 
dans  le  cône  d'ombre.  Voyons  donc  quelle  est  la  longueur  de  ce 
cône.  Si,  par  le  point  T,  nous  menons  la  ligne  TC  parallèle  à OA, 
nous  aurons  deux  triangles  semblables  OBT,  TCS,  qui  nous  donne- 
ront la  proportion 

0T  _ Ts 
TB  ~~  SC* 
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Si  nous  prenons  le  rayon  de  la  terre  TB  pour  unité , SC , qui  est 
la  différence  entre  le  rayon  du  soleil  et  le  rayon  de  la  terre , sera 
égal  k 1 1 1 (§1 50)  ; d'ailleurs  la  distance  TS  du  soleil  à la  terre  est 
en  moyenne  égale  à 24  000  : on  en  conclut  que  la  distance  OT  du 
sommet  du  cône  d’ombre  au  centre  de  la  terre  est  égale  à 21 6 rayons 
terrestres.  Ce  résultat  nous  montre  que  la  lune  peut  pénétrer  dans 
le  cône  d’ombre  de  la  terre,  puisque  la  distance  qui  existe  entre  son 
centre  et  celui  de  la  terre  est  seulement  de  60  rayons  terrestres. 
On  peut  même  ajouter  que  la  lune,  en  pénétrant  dans  le  cône 
d’ombre,  peut  y être  contenue  en  totalité.  Car,  si  l'on  considère  la 
section  transversale  de  cône,  au  milieu  de  la  distance  OT,  c'est-à- 
dire  à une  distance  du  point  T égale  à 108  rayons  terrestres,  le 
diamètre  de  cette  section  est  égal  à la  moitié  du  diamètre  de  la 
terre  ; le  diamètre  de  la  section  faite  à une  distance  ,du  point  T 
égale  à 60  rayons  terrestres  seulement,  est  donc  plus  grand  que  la 
moitié  du  diamètre  de  la  terre  : or  on  sait  que  le  diamètre  de  la  lune 
n’est  guère  que  le  quart  de  celui  de  la  terre,  c’est-à-dire  qu'il  est 
beaucoup  plus  petit  que  celui  de  la  section  transversale  du  cône 
d'ombre,  au  point  où  la  lune  vient  pénétrer  dans  ce  cône.  Ainsi 
non-seulement  la  lune,  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre, 
peut  rencontrer  le  cône  d'ombre  projeté  par  ce  globe,  mais  encore 
elle  peut  se  placer  tout  entière  à l’intérieur  de  ce  cône. 

§ 228.  Lorsque  la  lune  ne  pénètre  qu'en  partie  dans  le  cône 
d'ombre  de  la  terre,  on  dit  que  l’éclipse  est  partielle;  lorsqu’elle 
pénètre  complètement  à l’intérieur  du  cône,  l’éclipse  est  totale. 

Si  l'on  se  représente  la  lune  marchant  d'un  mouvement  sensible- 
ment uniforme,  et  suivant  une  direction  à peu  près  perpendiculaire 
à celle  de  l’axe  du  cône  d'ombre,  on  se  fera  tout  de  suite  une  idée 
des  circonstances  principales  que  devra 
présenter  une  éclipse  de  lune , depuis 
le  moment  où  elle  commence  jusqu’à 
celui  où  elle  finit.  Dans  le  cas  d'une 
éclipse  partielle , l’ombre  de  la  (erre 
s'étend  de  plus  en  plus  sur  la  surface 
de  la  lune,  jusqu’à  l’instant  où  le  centre 
de  l’astre  se  trouve  au  point  de  son  or- 
bite le  plus  rapproché  de  l'axe  du  cône; 
à partir  de  là , l'ombre  abandonne  la 
lune  peu  à peu,  puis  finit  par  dispa- 
raître complètement.  La  fig.  283  peut 
donner  une  idée  de  l'échancrure  que  présente  le  disque  de  la  lune, 
lorsque  l'ombre  de  la  terre  se  projette  ainsi  sur  une  portion  de  sa 
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surface.  Le  bord  abc  de  cette  échancrure  est  une  partie  du  contour 
de  la  section  transversale  faite  dans  le  cône  d'ombre  à l’endroit  où 
se  trouve  la  lune;  la  forme  arrondie  de  ce  bord,  qu’il  est  impossible 
de  ne  pas  remarquer  lorsqu’on  observe  une  éclipse,  manifeste  d’une 
manière  évidente  la  rondeur  de  la  surface  de  la  terre,  rondeur  que 
nous  avons  constatée  tout  d’abord  au  moyen  d’observations  simples 
faites  à la  surface  même  du  globe  (§§  53  et  54). 

Dans  le  cas  d’une  éclipse  totale,  la  lune  pénètre  d’abord  peu  à 
peu  dans  le  cône  d’ombre  ; son  disque  présente  une  échancrure  de 
plus  en  plus  prononcée,  jusqu’au  moment  où  il  est  entièrement 
couvert  par  l'ombre  de  la  terre.  La  lune  reste  dans  cet  état  pendant 
un  certain  temps,  puis  elle  en  sort  en  repassant  successivement 
par  les  diverses  apparences  qu’elle  avait  présentées  précédemment, 
mais  en  sens  inverse. 

§ 229.  L’échancrure  du  disque  de  la  lune,  au  moment  où  cet 
astre  n’est  que  partiellement  éclipsé,  est  loin  d’être  aussi  nette  et 
aussi  tranchée  que  la  figure  283  semble  l’indiquer.  L’ombre  pro- 
jetée par  la  terre  sur  la  lune  présente  une  pénombre  (§  117), 
comme  cela  a lieu  nécessairement  toutes  les  fois  qu’il  s'agit  de 
l’ombre  produite  par  un  corps  opaque  exposé  aux  rayons  du  soleil. 

Pour  nous  rendre  compte  de  1 étendue  de  cette  pénombre,  ima- 
ginons un  autre  cône  AO' A',  fig.  284,  ayant  son  sommet  O'  entre 


C 


le  soleil  et  la  terre,  et  enveloppant  le  soleil  S et  la  terre  T dans 
ses  deux  nappes  opposées  AO' A',  BO'B',  qui  touchent  les  surfaces 
de  ces  deux  corps  par  tout  leur  contour.  Il  est  aisé  de  voir  que  tout 
point  situé  à l'intérieur  de  l'espace  CBB'C',  et  en  dehors  de  l’ombre 
BOB',  doit  recevoir  des  rayons  de  lumière  venant  d’une  portion  seu- 
lement de  l’hémisphère  du  soleil  tourné  de  son  côté;  d'un  pareil 
point  on  ne  doit  apercevoir  qu’une  partie  du  disque  du  soleil,  l’autre 
partie  étant  masquée  parla  terre,  qui  se  trouve  interposée  entre  ce 
point  et  le  soleil . On  reconnaîtra  de  plus  très  facilement  que  la  por- 
tion du  soleil  qui  envoie  des  rayons  de  lumière  au  point  dont  il 
s’agit,  est  d’autant  plus  grande  que  ce  point  est  plus  rapproché  de 
la  surface  extérieure  do  l’espace  CBB'C',  et  d’autant  plus  petite,  au 
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contraire,  qu’il  est  plus  rapproché  de  la  surface  de  l'ombre  pure 
BOB'.  En  sorte  que,  pendant  que  la  lune  s'avance  de  manière  à 
pénétrer  dans  le  cône  d’ombre  de  la  terre,  une  portion  quelconque 
de  sa  surface  doit  commencer  à perdre  de  son  éclat  au  moment  où 
elle  entre  dans  le  cône  CBB'C'  ; la  lumière  doit  aller  ensuite  en  di- 
minuant progressivement , à mesure  que  celle  portion  de  surface 
s’avance  vers  l’ombre  pure,  pour  disparaître  tout  à fait  à l'instant 
où  elle  franchit  la  limite  extérieure  de  cette  ombre  pure. 

Les  diverses  parties  du  disque  de  la  lune  occupant,  à un  instant 
donné,  des  positions  différentes  à l'intérieur  de  cet  espace  qui  cor- 
respond à la  pénombre,  il  doit  y avoir  une  dégradation  insensible 
do  lumière,  depuis  les  points  qui  sont  éclairés  par  toute  la  surface 
du  soleil,  jusqu'à  ceux  qui  n’en  reçoivent  aucun  rayon  lumineux. 
Mais  il  est  aisé  de  voir  que  le  diamètre  du  disque  de  la  lune  n’est 
pas  assez  grand,  pour  qu  on  puisse  bien  y distinguer  la  pénombre 
dans  toute  son  étendue.  La  largeur  angulaire  de  la  pénombre  est 
précisément  l'angle  CBO  ; or  cet  angle  est  égal  à l'angle  AB.V,  qui 
n'est  autre  chose  que  le  diamètre  apparent  du  soleil,  vu  de  la  terre  : 
et  comme  le  diamètre  apparent  do  la  lune  est  à peu  près  lo  même 
que  celui  du  soleil,  il  en  résulte  que  la  lune  peut  occuper  à peu 
près  toute  la  largeur  de  la  pénombre.  D'après  cela,  lorsqu’une  por- 
tiort  du  disque  de  la  lune  est  dans  l’ombre  pure,  l’autre  portion 
doit  être  tout  entière  dans  la  pénombre,  et  ne  doit  même  pas  s'é- 
tendre jusqu’à  la  limite  opposée  de  cette  pénombre. 

Ce  qu  on  remarque  aisément,  c’est  le  passage  insensible  de 
l'ombre  pure  à la  pénombre;  la  dégradation  de  teinte  qu’on  y voit 
est  tellement  prononcée,  qu'il  est  impossible  d'indiquer  avec  pré- 
cision l'instant  où  un  point  remarquable  de  la  lune  quitte  la  pé- 
nombre pour  entrer  dans  l’ombre  pure,  ou  inversement. 

§ 230.  Outre  les  circonstances  que  nous  venons  d’indiquer,  et 
qui  résultent  de  la  manière  dont  une  partie  des  rayons  solaires  est 
arrêtée  par  l'interposition  du  globo  terrestre  entre  le  soloil  et  la 
lune,  il  y en  a encore  d’autres  qui  sont  dues  à la  présonce  de  l’at- 
mosphère de  la  terre,  et  que  nous  allons  faire  connaître. 

Pour  que  les  choses  arrivent  exactement  comme  nous  l'avons 
dit  jusqu’à  présent,  il  faut  quo  les  rayons  solaires,  en  passant  près 
de  la  terre,  conservent  la  direction  rectiligne  qu’ils  avaient  au  mo- 
ment où  ils  sont  partis  du  soleil.  Mais  on  sait  qu'il  n'en  est  pas 
ainsi  pour  les  rayons  lumineux  qui  traversent  l’atmosphère  de  la 
terre  ; ces  rayons  changent  de  direction  chaque  fois  qu’ils  passent 
d’une  couche  d'air  dans  une  autre  couche  d'une  densité  différente  : 
lorsque,  après  avoir  pénétré  dans  l'atmosphère  d'un  côté,  ils  en 
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sortent  d'un  autre  côté  sans  avoir  rencontré  la  surface  de  la  terre, 
ils  doivent  avoir  éprouvé  dans  l'intervalle  un  changement  notable  de 
direction.  Considérons  en  particulier  un  rayon,  tel  que  SA,  fig.  285, 


qui  traverse  l’atmosphère  terrestre  en  passant  tout  près  de  la  sur- 
face du  sol  La  direction  de  ce  rayon  au  point  A,  où  il  est  devenu 
pour  ainsi  dire  tangent  à cette  surface , n’est  pas  la  même  que  la 
direction  qu'il  avait  avant  de  pénétrer  dans  l’atmosphère  ; la  dévia- 
tion qu'il  a éprouvée  jusqu’au  point  A est  de  plus  de  33'  (§  58), 
dans  les  circonstances  ordinaires.  Depuis  le  point  A,  jusqu'à  sa 
sortie  de  l’atmosphère,  il  éprouve  une  nouvelle  déviation  égale  à la 
précédente,  et  dans  le  même  sens  ; en  sorte  que  la  direction  défini- 
tive de  ce  rayon  lumineux  fait  un  angle  de  plus  d’un  degré  avec 
sa  direction  première.  Celte  déviation  totale  qu’éprouve  un  rayon 
de  lumière  qui  traverse  l’atmosphère,  sans  s’arrêter  à la  terre,  est 
d’ailleurs  plus  ou  moins  grande,  suivant  que  ce  rayon  s’approche 
plus  ou  moins  de  la  surface  du  sol  ; elle  présente  tous  les  états  de 
grandeur,  depuis  la  déviation  de  plus  d’un  degré  relative  au  rayon 
qui  pénètre  dans  les  couches  les  plus  basses  de  l’atmosphère,  jus- 
qu’à une  déviation  nulle  correspondant  au  rayon  qui  touche  la 
couche  extérieure  de  l’atmosphère  sans  y pénétrer. 

On  comprend  d'après  cela  que  le  cône  d’ombre,  dont  nous  avons 
parlé  précédemment,  ne  doit  pas  être  privé  de  rayons  solaires  dans 
toute  son  étendue.  Les  rayons  qui  traversent  l'atmosphère  terrestre 


y éprouvent  une  déviation  qui  les  rapproche  de  l’axe  de  ce  cône. 
Si  l'on  considère  ceux  de  ces  rayons  qui,  dirigés  d'abord  suivant 
les  génératrices  du  cône  AB,  A'B',  fig.  285,  pénètrent  jusque  dans 
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les  couches  inférieures  de  l’atmosphère,  et  continuent  leur  route 
après  avoir  passé  tout'près  de  la  surface  de  la  terre,  on  verra  qu’ils 
viennent  converger  en  un  point  D beaucoup  plus  rapproché  de 
la  terre  que  le  point  O.  Le  cône  BDB',  formé  par  ces  rayons,  di- 
vise le  cône  d’ombre  BOB'  en  deux  régions  : l une,  intérieure  au 
cône  BDB',  dans  laquelle  il  n’arrive  aucun  rayon  solaire  ; l’autre, 
extérieure  à ce  cône  BDB',  dont  tous  les  points  sont  traversés  par 
des  rayons  solaires  déviés  de  leur  route  primitive  par  l’atmosphère 
de  la  terre. 

Si  l’on  détermine  la  distance  du  point  D au  centre  de  la  terre,  on 
trouve  que  cette  distance  est  en  moyenne  de  42  rayons  terrestres. 
On  voit  donc  que  la  lune  ne  peut  jamais  pénétrer  dans  l'espace 
BDB',  qui  est  complètement  privé  de  lumière  ; au  moment  d’une 
éclipse  totale,  la  lune  est  tout  entière  contenue  dans  la  portion  du 
cône  d’ombre  BOB'  où  pénètrent  les  rayons  réfractés  par  l'atmos- 
phère de  la  terre.  Aussi  arrive-t-il  que,  dans  une  pareille  éclipse, 
la  lune  ne  perd  pas  complètement  sa  lumière  ; elle  est  encore  fai- 
blement éclairée  par  les  rayons  dont  nous  venons  de  parler. 

On  observe  que  celte  faible  lumière  que  la  lune  cohserve  dans 
les  éclipses  totales  présente  une  teinte  rougeâtre  très  prononcée. 
Quelques  points  brillants,  qu’Herschel  avait  remarqués  dans  cer- 
taines parties  de  la  surface  de  l’astre , pendant  les  éclipses , l'a- 
vaient même  porté  à croire  qu’il  existait  sur  la  lune  quelques  vol- 
cahs  en  activité  ; maison  ne  doit  voir,  dans  tout  cela,  que  l’effet  dû 
à la  lumière  du  soleil)  arrivant  à la  surface  de  la  lune  après  avoir 
Subi  l’influence  de  l’air  atmosphérique.  L’air  arrête  une  portion  de 
la  lumière  qui  le  traverse,  et  la  réfléchit  dans  toutes  les  directions, 
ce  qui  donne  lieu  à la  lumière  diffuse  ; mais  cette  action  de  l’air  ne 
s'exerce  pas  également  sur  les  diverses  lumières  élémentaires  qui 
composent  la  lumière  blanche.  Les  rayons  de  l’extrémité  violette  du 
spectre  solaire  sont  arrêtés  eh  plus  grand  nombre  que  ceux  de  l’ex- 
trémité rouge  ; c'est  ce  qui  occasionne  la  couleur  bleue  du  ciel, 
en  raison  de  la  prédominance  des  rayons  de  la  première  espèce 
dans  la  lumière  diffuse  ; c’est  ce  qui  produit  encore  la  teinte  rou- 
geâtre des  nuages  éclairés  par  le  soleil,  au  moment  du  coucher  de 
cet  astre,  en  raison  de  ce  que  la  lumière  qui  leur  arrive,  ayant  tra- 
versé une  grande  épaisseur  d'atmosphère,  contient  une  plus  grande 
proportion  des  rayons  de  la  seconde  espèce  que  la  lumière  blanche. 
On  comprend  donc  que  la  lumière  qui  arrive  encore  à la  surface  de 
la  lune,  pendant  les  éclipses  totales  de  cet  astre,  doit  avoir  une 
teinte  rougeâtre,  puisqu’elle  ne  lui  arrive  qu’après  avoir  traversé 
une  grande  épaisseur  d’air  atmosphérique.  Cette  lumière  rouge; 
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fortement  réfléchie  par  quelques  sommets  de  montagnes  lunaires, 
donne  lieu  aux  points  brillants  qu’Herschel  avait  pris  pour  des  vol- 
cans en  activité. 

§231.  Prédiction  des  éclipses  de  lune. — Les  éclipses  de  lune 
étant  uniquement  dues  aux  positions  que  le  soleil  et  la  lune  occu- 
pent l’un  par  rapport  à l’autre  dans  le  ciel,  on  conçoit  que  la  con- 
naissance des  lois  du  mouvement  de  ces  deux  astres  doit  permettre, 
non-seulement  de  calculer  d’avance  les  époques  auxquelles  ces  phé- 
nomènes doivent  so  produire,  mais  encore  de  prédire  les  diverses 
circonstances  qu’ils  doivent  présenter.  Nous  allons  donner  une 
idée  de  la  marche  qu'on  suit  pour  atteindre  ce  but. 

Les  anciens  étaient  loin  de  connaître  les  lois  du  mouvement  du 
soleil  et  de  la  lune  aussi  bien  qu’on  les  connaît  maintenant  ; mais,  à 
l'aide  de  la  période  de  1 8 ans  1 1 jours  dont  nous  avons  parlé  (§225), 
iis  étaient  parvenus  à prédire  le  retour  des  éclipses  de  lune , avec 
un  assez  grand  degré  d’exactitude.  Nous  savons  qu’il  y aurait 
éclipse  à chaque  pleine  lune,  si  la  lune  ne  sortait  pas  du  plan  de 
1 écliptique.  Ce  qui  fait  que  les  éclipses  de  lune  sont  beaucoup 
plus  rares,  c’est  que,  la  lune  se  trouvant  d’un  côté  ou  de  l’autre  de 
l'écliptique,  au  moment  où  elle  est  en  opposition  avec  le  soleil,  elle 
peut  passer  au-dessus  ou  au-dessous  du  cône  d’ombre  de  la  terre, 
sans  y pénétrer  ; il  n’y  a éclipse  que  quand,  au  moment  de  l'oppo- 
sition, la  lune  est  suffisamment  rapprochée  de  l’écliptique,  ou 
bien  , ce  qui  est  la  môme  chose , suffisamment  rapprochée  de  l'un 
des  nœuds  de  son  orbite.  Si , à deux  époques  différentes , la  lune , 
en  opposition  avec  le  soleil , se  trouve  placée  de  la  même  manière 
par  rapport  à ses  nœuds , il  ne  peut  pas  y avoir  une  éclipse  à l’une 
de  ces  deux  époques,  sans  qu’il  y en  ait  une  autre  entièrement  pa- 
reille, à la  seconde  époque.  Or,  si  à partir  d une  éclipse  que  l'on 
a observée,  on  attend  qu'il  s'écoulo  223  lunaisons,  on  se  retrouvera 
à une  pleine  lune  pour  laquelle  la  lune  occupera  par  rapport  à ses 
nœuds  la  même  place  qu’au  commencement  de  cet  intervalle  de 
temps;  puisque,  pendant  ce  temps,  il  se  sera  écoulé  19  révolutions 
synodiques  des  nœuds  : on  devra  donc,  après  les  223  lunaisons, 
observer  encore  une  éclipse  pareille  à celle  que  l’on  avait  observée 
précédemment.  On  conçoit,  d'après  cela,  qu'il  suffit  d'avoir  noté 
les  dates  et  les  phases  principales  des  éclipses  de  lune  qui  se  sont 
produites  pendant  la  durée  de  223  lunaisons  successives,  pour 
pouvoir  prédiro  indéfiniment  le  retour  de  ces  éclipses. 

Si  223  lunaisons  faisaient  exactement  1 9 révolutions  synodiques 
des  nœuds  de  la  lune,  on  n’aurait  pas  besoin  d’avoir  recours  à 
d'autres  moyens  pour  la  prédiction  des  éclipses  de  lune.  Mais  nous 
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savons  que  l’égalité  entre  la  durée  de  223  lunaisons  et  celle  de 
19  révolutions  synodiques  des  nœuds  n’est  qu’approximative.  En 
sorte  que,  si  l’on  peut  prédire  à coup  sûr,  à l aide  de  la  période  dont 
il  s’agit,  qu’une  éclipse  arrivera  à telle  époque,  on  ne  peut  pas  faire 
connaître  avec  une  bien  grande  précision  l’importance  ni  la  durée 
de  cette  éclipse,  qui  diffère  réellement  un  peu  de  l'éclipse  antérieure 
avec  laquelle  elle  devrait  être  identique  si  la  période  était  exacte. 
11  peut  même  arriver  qu’une  éclipse  partielle  très  faible  ne  se 
reproduise  pas  du  tout  au  bout  de  1 8 ans  1 1 jours;  et  aussi  qu’une 
éclipse  partielle  se  présente  1 8 ans  1 1 jours  après  une  époque  à 
laquelle  on  n’avait  pas  observé  de  phénomène  de  ce  genre.  Aussi 
l’emploi  de  cette  période  de  1 8 ans  1 1 jours,  qui  constituait  le  seul 
moyen  employé  par  les  anciens  pour  la  prédiction  des  éclipses,  ne 
peut-il  plus  suffire,  maintenant  que  les  théories  astronomiques  per- 
mettent d’atteindre  une  précision  incomparablement  plus  grande. 
Cette  période  n’est  plus  employée  que  comme  un  moyen  extrême- 
ment simple  d’acquérir  une  première  notion  sur  la  série  des 
éclipses  qui  devront  arriver,  et  dont  on  devra  avoir  à s’occuper. 

Les  lois  des  mouvements  des  divers  astres,  telles  que  la  science 
a pu  les  établir  jusqu’à  présent,  ont  été  réduites  par  les  astronomes 
en  tables,  au  moyen  desquelles  on  peut  indiquer  à l'avance  la  po- 
sition qu’un  astre  doit  occuper  dans  le  ciel  à une  époque  quelconque 
à venir.  C'est  sur  les  données  fournies  par  les  tables  du  soleil  et 
de  la  lune,  que  l’on  se  base  maintenant  pour  prédire  les  éclipses 
de  lune.  Mais  habituellement  ces  données  ne  sont  pas  puisées  di- 
reclement  dans  les  tables  mêmes.  Lo  Bureau  des  longitudes  faisant 
calculer,  à l’aide  de  ces  tables,  et  publiant  plusieurs  années 
d’avance,  dans  Va  Connaissance  des  temps,  toutes  les  indications 
relatives  aux  positions  que  le  soleil  et  la  lune  doivent  prendre  dans 
le  ciel,  jour  par  jour,  on  profite  de  ce  travail  préliminaire;  et  c’est 
à ces  indications  fournies  par  la  Connaissance  des  temps,  que  l’on 
emprunte  tout  ce  qui  est  nécessaire  à la  détermination  des  diverses 
circonstances  que  doivent  présenter  les  éclipses 

§ 232.  Pour  comprendre  comment  se  fait  le  calcul  d'une  éclipse 
de  lune,  il  faut  concevoir  que  le  rayon  de  la  sphère  céleste  (§  63) 
ait  été  choisi  de  manière  que  sa  surface  passe  par  le  centre  de  la 
lune  ; celte  sphère,  dont  le  centre  sera  supposé  au  centre  de  la  terre, 
coupera  la  lune  suivant  un  cercle,  et  le  cône  d’ombre  de  la  terre 
suivant  un  autre  cercle  : c’est  en  étudiant  les  positions  que  ces 
deux  cercles  prennent  successivement  l’un  par  rapport  à l’aulre, 
qu’on  arrive  à déterminer  toutes  les  circonstances  des  éclipses  de 
lune.  Le  centre  du  cercle  d’ombre  est  toujours  diamétralement 
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opposé  au  centre  du  soleil  ; il  est  donc  situé  sur  l'écliptique,  et  s’y 
déplace  progressivement  avec  une  vitesse  égale  à celle  avec 
laquelle  le  centre  du  soleil  lui-même  parcourt  ce  grand  cercle.  Le 
cercle  suivant  lequel  la  surface  de  la  lune  est  coupée  par  la  sphère 
céleste,  se  meut  de  son  côté,  de  manière  que  son  centre  reste  tou- 
jours sur  l’orbite  mobile  dont  nous  avons  parlé  (§  207).  Tant  que  le 
cercle  d'ombre  et  le  cercle  de  la  lune  restent  extérieurs  l’un  à l'au- 
tre , il  n’y  a pas  d’éclipse  ; si  ces  deux  cercles  viennent  à pénétrer 
l’un  dans  l’autre,  il  y a éclipse  : l’éclipse  est  totale,  si  le  cercle  de 
la  lune  vient  se  placer  tout  entier  à l’intérieur  du  cercle  d’ombre. 

Pour  comparer  les  positions  respectives  que  ces  deux  cercles 
prennent  successivement,  il  est  nécessaire  de  connaître  leurs  di- 
mensions. 

Nous  savons  déjà  que  le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  égal  en 
moyenne  à 3I'25",7;  sa  valeur,  qui  varie  constamment  entre 
29'  22''  et  33'  28",  est  fournie  par  la  Connaissance  des  temps,  pour 
tous  les  jours  de  chaque  année , à midi  et  à minuit , et  l’on  peut , 
à l’aide  de  ces  indications,  la  trouver  pour  une  époque  quelconque. 

Quant  au  cercle  d’ombre , il  est  facile  de  voir  comment  on  peut 
en  calculer  le  diamètre  apparent.  Soit  MN,  fi  g.  287,  la  surface  de 


Fig.  287.  '*>- 

la  sphère  céleste , que  nous  supposons  passer  par  le  centre  de  la 
lune  ; cette  surface  coupe  le  cône  d’ombre  de  la  terre  suivant  le 
cercle  MM',  et  l'angle  MTM'  est  le  diamètre  apparent  que  nous 
voulons  déterminer.  La  moitié  MTO  de  ce  diamètre  apparent  est 
égale  à l'angle  BMT,  qui  n’est  autre  chose  que  la  parallaxe  de  la 
lune  (puisque  MT  est  la  distance  de  la  lune  à la  terre),  diminué  de 
l'angle  MOT  ; mais  l'angle  MOT  est  lui-même  égal  à l’angle  ATS 
(demi-diamètre  apparent  du  soleil),  diminué  de  l’angle  BÂT  (pa- 
rallaxe du  soleil)  : donc,  pour  avoir  le  demi-diamètre  apparent  du 
cercle  d'ombre  MM',  il  faut  ajouter  la  parallaxe  du  soleil  à celle  de 
la  lune,  et  en  retrancher  le  demi-diamètre  appareht  du  soleil.  On 
trouve  ainsi  que  ce  diamètre  apparent  du  cercle  d’ombre  varie  entre 
4°15' 32”  6t  1°  31' 36"  : sa  valeur,  pour  uhe  époque  quelconque , 
peut  être  obtenue  à l’aide  des  valeurs  que  fournit  la  Connaissance 
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des  temps  pour  les  parallaxes  du  soleil  et  de  la  lune,  et  pour  le 
diamètre  apparent  du  soleil.  Nous  ajouterons  que,  en  raison  de  la 
pénombre  et  de  la  présence  de  l'atmosphère,  l'ombre  de  la  terre 
parait  avoir  un  diamètre  un  peu  plus  grand  que  celui  qu’on  obtient 
conformément  à ce  que  nous  venons  de  dire.  Pour  que  les  prédic- 
tions d’éclipses  de  lune  s’accordent  avec  les  observations,  Mayer  a 
trouvé  qu’il  faut  augmenter  le  diamètre  de  l'ombre  d’un  soixan- 
tième de  sa  valeur  ; les  astronomes  se  conforment  habituellement  à 
cette  règle. 

Soit  AB,  fig.  288,  le  grand  cercle  de  l’écliptique,  et  CD  l’orbite 


de  la  lune  ; N sera  un  des  nœuds  de  cette  orbite.  L’ombre  O se 
meut  le  long  du  premier  cercle  avec  la  vitesse  du  soleil , et  la 
lune  L se  meut  le  long  du  second  cercle,  avec  une  vitesse  environ 
1 3 fois  plus  grande.  Pour  que , dans  ce  mouvement  commun , la 
lune  L vienne  rencontrer  l’ombre  O,  il  faut  qu’au  moment  de 
l’opposition  de  la  lune , le  centre  de  l'ombre  soit  suffisamment  rap- 
proché du  nœud  N.  En  tenant  compte  de  ce  que  les  diamètres  ap- 
parents de  la  lune  et  de  l’ombre  varient  d’une  époque  à une  autre, 
et  remarquant  que  la  distance  du  centre  de  l’ombre  au  nœud  N est 
précisément  égale  à la  distance  du  centre  du  soleil  à l’autre  nœud 
de  la  lune,  on  trouve  que  : 4°  Si , à l’époque  d’une  pleine  Iftne,  la 
distance  du  centre  du  soleil  au  nœud  le  plus  voisin  est  plus  grande 
que  12° 3',  il  ne  peut  pas  y avoir  éclipse;  2°  si,  à une  pareille 
époque,  la  distance  du  centre  du  soleil  à l’un  des  nœuds  de  la  lune 
est  plus  petite  que  9° 34',  il  y a certainement  éclipse:  3°  enfin,  si 
la  distance  du  soleil  à l’un  des  nœuds  est  comprise  entre  9°  34' 
et  4 2°  3',  l’éclipse  est  douteuse,  et  le  calcul  détaillé  des  circon- 
stances de  cette  éclipse  montrera  si  elle  a lieu  réellement. 

§ 233.  Voyons  maintenant  comment  on  effectue  la  détermination 
des  diverses  circonstances  d’une  éclipse,  comment  on  calcule 
d’avance  les  époques  précises  auxquelles  se  produiront  ses  diverses 
phases.  Ce  que  nous  pouvons  faire  de  mieux , pour  cela , c’est  de 
donner  un  exemple  de  ce  genre  de  calcul. 

Prenons  l’éclipse  des  4 3 et  4 4 novembre  4 845.  D’après  la  Con- 
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naissance  des  temps,  le  1 3 novembre,  à midi  moyen  (temps  de  Paris), 
la  longitude  du  soleil  surpasse  celle  de  la  lune  de  1 86°  20'  7",  1 ; 
le  lendemain  14,  également  à midi  moyen,  la  longitude  du  soleil 
ne  surpasse  plus  celle  de  la  lune  que  de  17 4“ 45' 8", 6.  Dans  l'in- 
tervalle, il  doit  y avoir  un  instant  pour  lequel  la  différence  des 
deux  longitudes  est  exactement  de  1 80"  ; on  trouve  facilement  que 
cet  instant,  pour  lequel  la  lune  est  en  opposition,  correspond  au 
■I  4 novembre,  à 1 h 4m  20*, 9 du  malin  La  Connaissance  des  temps 
fait  voir  qu  a cette  époque  la  longitude  du  soleil  surpasse  celle  d'un 
des  nœuds  de  la  lune,  d'environ  5 degrés  et  demi;  on  est  donc 
certain,  d’après  ce  que  nous  avons  dit , que  la  lune  pénétre  dans 
l’ombre  de  la  terre,  c’eSt-à-dire  qu'il  y a éclipse. 

On  trouve,  toujours  dans  la  Connaissance  des  temps , que , pour 
le  moment  de  l'opposition: 

la  parallaxe  de  la  lune  est  de 55' 39", 6 

la  parallaxe  du  soleil  est  de 8", 7 

le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune  est  de.  15'  10",  1 
le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  est  de.  16'  1 2", 3 

On  en  conclut  que  le  demi-diamètre  de  l’ombre  est  de  39' 36", 
ou  2376";  en  sorte  qu’en  l'augmentant  d'un  soixantième  de  sa 
valeur , par  la  raison  que  nous  avons  indiquée , il  devient  égal 
à 2415", 6. 

On  trouve  encore,  au  moyen  de  la  Connaissance  des  temps,  que: 
1°  le  1 4 novembre,  à 0"  30m  du  matin,  l’excès  de  la  longitude  du 
soleil  sur  celle  de  la  lune  est  de  1 80°  1 6'  33", 7,  et  la  latitude  de  la 
lune  est  de  0° 25' 57", 6 A ; 2°  le  même  jour,  à 1h30“'  du  ma- 
tin , l’excès  de  la  longitude  du  soleil  sur  celle  de  la  lune  est  de 
179°  47' 37", 7,  et  la  latitude  de  la  lune  est  de  0°28'  51", 5 A. 

A l’aide  de  toutes  ces  données,  nous  pouvons  étudier  toutes  les 
circonstances  de  l’éclipse,  de  la  manière  suivante.  Considérons  la 
portion  de  la  sphère  céleste  sur  laquelle  se  trouvent  la  lune  et 
l'ombre  de  la  terre,  pendant  toute  la  durée  de  l’éclipse,  comme 
étant  plane,  ce  qui  peut  se  faire  sans  erreur  appréciable.  Suppo- 
sons en  outre  que  l'ombre  de  la  terre  soit  immobile,  et  que  la  lune 
ne  se  meuve  qu'en  vertu  du  mouvement  relatif  dont  elle  est  animée 
par  rapport  à cette  ombre.  Nous  pouvons  représenter  l'ombre  de 
la  terre  par  le  cercle  ABCD,  fig.  289,  en  choisissant  le  rayon  OA 
de  ce  cercle,  de  manière  qu’il  corresponde  à la  valeur  du  demi-dia- 
mètre de  l'ombre  (241 5", 6),  d’après  l'échelle  que  nous  aurons  adop- 
tée pour  la  construction  de  la  figure.  La  ligne  droite  EE',  passant  par 
le  centre  O de  ce  cercle,  représentera  une  portion  de  l’écliptique. 

A 0h 30m  du  matin,  la  longitude  du  soleil  surpasse  celle  de  la 
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lune  de  1 80°  1 6'  33",  7;  la  longitude  du  centre  O de  l’ombre  surpasse 
donc  la  longitude  de  la  lune , seulement  de  1 6'  33", 7,  ou  993", 7. 


Si  nous  supposons  que  les  longitudes  se  comptent  de  droite  à 
gauche  de  notre  figure,  et  que  nous  prenions  OF  égale  à 993", 7, 
d’après  l’échelle  adoptée,  le  point  F sera  le  pied  du  cercle  de  lati- 
tude de  la  lune,  pour  le  moment  dont  il  s’agit.  Élevons  en  F une 
perpendiculaire  sur  l'écliptique  EF',  puis  prenons  sur  cette  perpen- 
diculaire une  longueur  FG  égale  à 25' 57", 6,  ou  1557", 6,  qui 
est  la  latitude  correspondante  de  la  lune,  et  nous  aurons  en  G la 
position  occupée  par  le  centre  de  la  lune  à 0h  30m  du  matin. 

Prenons  de  même  OH  égal  à 1 2'  2 i", 3 ou  7 i2 qui  est  l’excès 
de  la  longitude  de  la  lune  sur  celle  du  centre  O do  l’ombre,  à 1h30,n 
du  malin;  puis  portons,  sur  la  perpendiculaire  à l’écliptique  menée 
par  le  point  H,  une  longueur  H K égale  à la  latitude  correspondante 
de  la  lune,  dont  la  valeur  est  de  28'5‘1  ",5  ou  1731  ", 5 : le  point  K 
sora  la  position  du  centre  de  la  lune  à 1l,30m  du  matin. 

Nous  pouvons,  sans  erreur  sensible , regarder  le  mouvement  de 
la  lune,  par  rapport  à l’ombre,  comme  étant  rectiligne  et  uniforme 
pendant  toute  la  durée  de  l'éclipse.  En  sorte  que,  si  nous  faisons 
passer  une  ligne  droite  MM'  par  les  points  G,  K,  celle  ligne  sera  le 
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chemin  parcouru  par  le  centre  de  la  lune,  par  rapport  au  cercle 
d'ombre  ABCD.  Le  point  N,  où  la  ligne  MM'  est  rencontrée  par  la 
perpendiculaire  à l’écliptique  menée  par  le  point  O,  n'est  autre 
chose  que  la  position  qu’occupe  la  lune  au  moment  de  l’opposition, 
c'est-à-dire  le  1 4 novembre  à 4h  4in  20', 9 du  matin. 

Décrivons  une  circonférence  de  cercle,  du  point  O comme  centre, 
et  avec  un  rayon  égal  à la  somme  des  rayons  de  l’ombre  et  de  la 
lune,  c’est-à-dire  égal  à 3325", 7 ; cette  circonférence  coupera  l'or- 
bite relative  MM'  du  centre  de  la  lune  en  deux  points  L,  L'.  Il  est 
bien  évident,  d’après  la  manière  dont  ces  deux  points  ont  été  ob- 
tenus, que  si,  de  chacun  d’eux  comme  centre,  avec  le  rayon  de 
la  lune,  qui  est  de  91 0",1 , on  trace  une  circonférence  de  cercle, 
ces  deux  cercles  seront  tangents  au  cercle  d’ombre  ABCD,  et  re- 
présenteront par  conséquent  les  deux  positions  de  la  lune  relatives 
au  commencement  et  à la  fin  de  l’éclipse.  Si,  de  plus,  on  abaisse  du 
point  O une  perpendiculaire  sur  MM';  le  pied  P de  cette  perpendi- 
culaire sera  la  position  du  centre  de  la  lune  au  milieu  de  l’éclipse. 

La  lune  emploie  une  heure  pour  aller  de  G en  K.  D’après  le 
rapport  qui  existe  entre  le*  deux  lignes  NP  et  GK,  dont  on  peut 
mesurer  les  longueurs  sur  la  figure,  on  trouve  que  la  lune  doit 
mettre  5m  40", 8 à parcourir  la  distance  NP  : c’est  donc  5"  40‘,8 
avant  l’opposition,  cest-à-direà  0h58m40*,1  du  malin,  qu’arrive 
fe  milieu  de  l’éclipso.  On  trouve  de  même  que  la  lune  doit  met- 
tre 1l‘39m19’,4  à parcourir  l’une  ou  l’autre  des  deux  distances 
égales  LP,  PL'  : c’est  donc  le  1 3 novembre  à 4 4 h 4 9,n  20*. 7 du  soir 
que  l’éclipse  commence,  et  le  1 4 novembre,  à 2h37m59‘,5  du  matin 
qu’elle  finit. 

En  décrivant  un  cercle  du  point  P comme  centre,  avec  le  rayon 
delà  lune,  on  reconnaît  tout  de  suite  si  l’éclipse  est  totale  ou  partielle. 
Ici  on  voit  qu’elle  est  partielle,  puisque  au  moment  où  le  centre  de 
la  lune  se  trouve  le  plus  rapproché  du  centre  de  l’ombre,  une  por- 
tion de  son  disque  se  trouve  encore  en  dehors  du  cercle  d’ombre.  Si 
l’on  mène  le  diamètre  QS,  dirigé  vers  le  point  O,  et  si  l’on  prend  le 
rapport  qui  existe  entre  la  portion  RS  de  ce  diamètre  qui  est  dans 
l’ombre  et  le  diamètre  lui-même,  ce  rapport  est  ce  qu’on  nomme 
la  grandeur  de  l'éclipse.  Dans  l’exemple  particulier  que  nous  trai- 
tons ici,  la  grandeur  de  l'éclipse  est  de  0,92.  On  exprime  ordinai- 
rement cette  grandeur  en  doigts.  Pour  cela  on  imagine  que  le  dia- 
mètre QS  soit  divisé  en  1 2 parties  égales  ou  doigts,  et  l’on  indique 
combien  la  partie  RS  conlientde  ces  parties.  La  fraction  0,92  étant 
à peu  près  égale  à » on  dit  que  1“  grandeur  de  l’éclipse  des 
1 3 et  4 4 novembre  4 845  est  de  4 4 doigts. 


Digitized  by  Google 


PRÉDICTION  DES  ÉCLIPSES  DE  LUNE.  Ù‘27 

Si  le  diamètre  QS  était  tout  entier  à l'intérieur  du  cercle  d’om- 
bre, auquel  cas  l’éclipse  serait  totale,  on  déterminerait  le  commen- 
cement et  la  fin  de  l’éclipse  totale,  en  cherchant  les  positions  de  la 
lune  pour  lesquelles  sondisque  est  tangent  intérieurement  au  cercle 
d'ombre.  La  recherche  de  ces  deux  positions  particulières  s’effec- 
tuerait tout  aussi  facilement  que  celle  des  positions  L,  L',  où  le  dis- 
que de  la  lune  et  le  cercle  d’ombre  sont  tangents  extérieurement. 

Dans  tout  ce  qui  précède,  nous  avons  supposé  que  c’était  par  la 
construction  graphique  de  la  figure  289,  et  par  la  mesure  de  cer- 
taines longueurs  sur  cette  figure,  qu’on  effectuait  la  détermination 
des  diverses  circonstances  de  l'éclipse.  On  comprend  qu'à  ces 
moyens  peu  exacts  on  peut  substituer  ^es  méthodes  de  calcul  cor- 
respondantes et  conduisant  à une  précision  beaucoup  plus  grande 
que  les  opérations  graphiques.  C'est  ce  qu’on  fait  en  réalité,  tout 
en  suivant  complètement  la  marche  que  nous  venons  d’expliquer. 

Pour  achever  d’indiquer  tout  ce  qui  se  rapporte  à l’éclipse  que 
nous  venons  de  prendre  pour  exemple,  il  ne  nous  reste  plus  qu’à 
faire  connaître  les  lieux  de  la  terre  où  cette  éclipse  est  visible. 
Cherchons  d'abord  les  lieux  d'où  l'on  pourra  voir  l’éclipse,  au  mo- 
ment où  le  phénomène  a atteint  son  maximum  d’intensité.  Nous 
avons  trouvé  que  le  milieu  de  1 éclipse  arrive  le  4 4 novembre  à 
O1'  58m  40*  du  matin  (temps  moyen  de  Paris).  En  tenant  compte  de 
l'équation  du  temps  (§  184),  qui  à cette  époque  est  de  4 5nl27‘,  on 
voit  que  c’est  à 4 11 4 4“  7*  de  temps  vrai  que  correspond  ce  milieu 
de  l'éclipse.  Si  l’on  considère  le  point  de  la  terre  pour  lequel  la  lune 
est  au  zénith  à cet  instant,  on  reconnaîtra  sans  peine  qu'il  est  mi- 
nuit en  ce  point,  et  que,  par  conséquent,  sa  longitude  à l'ouest  du 
méridien  de  Paris  est  de  1 8"  3 1 '45".  Quant  à la  latitude  de  ce  point, 
elle  est  égale  à la  déclinaison  du  centre  de  la  lune  au  même  in- 
stant, déclinaison  qui,  d'après  la  Connaissance  des  temps,  est  de 
4 7"  h'i'  4 7"  B.  Dès  lors  on  n’a  qu'à  imaginer  que  la  surface  de  la 
terre  soit  divisée  en  deux  hémisphères,  par  un  plan  mené  perpen- 
diculairement au  rayon  qui  aboutit  au  point  dont  la  longitudè/lèst 
4 8° 31' à 5" O et  dont  la  latitude  est  47°42'17"B;  le  milieu  de 
l’éclipse  sera  visible  pour  tous  les  points  de  la  terre  situés  sur  l‘un 
de  ces  deux  hémisphères,  et  invisible  pour  tous  les  points  situés 
sur  l’autre.  Ce  que  nous  venons  de  faire  pour  le  milieu  de  l’éclipse, 
nous  pourrions  le  répéter  pour  le  commencement  et  pour  la  fin,  et 
nous  trouverions  ainsi  tous  les  lieux  d’où  l’on  verrait  l’éclipse,  soit 
tout  entière,  soit  en  partie  seulement.  Il  est  aisé  de  conclure  delà 
que  les  lieux  d‘où  l’on  peut  voir  une  éclipse  de  lune,  pendant  la 
totalité  ou  une  partie  seulement  de  la  durée  de  ce  phénomène , 
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occupent  plus  de  la  moitié  de  la  surface  du  globe  terrestre. 

Pour  quon  puisse  voir  une  éclipse  de  lune,  il  faut  que  la  lune 
soit  au-dessus  de  l’horizon,  ainsi  que  l'ombre  de  la  terre,  ou  au 
moins  une  partie  de  cette  ombre;  or  cela  ne  peut  avoir  lieu  qu’au- 
lant  que  le  soleil  estau-dessous  de  l'horizon  : ce  n’est  donc  que  pen- 
dant la  nuit  qu’on  peut  voir  les  éclipses  de  lune.  Il  y a cependant 
certaines  circonstances  particulières  dans  lesquelles  on  peut  voir 
une  éclipse  de  lune  pendant  quelques  instants,  avant  le  coucher  du 
soleil,  ou  après  son  lever.  Si,  par  exemple,  on  se  trouve  en  un  point 
tel  que  A,  fig.  290,  au  moment  où  uno  éclipse  commence,  le  soleil 


sera  tout  entier  au-dessous  de  l’horizon,  et  la  partie  de  la  lune  qui 
se  trouve  dans  le  cône  d’ombre  y sera  également;  mais  la  réfrac- 
tion atmosphérique,  en  relevant  les  deux  astres  au-dessus  de  l’ho- 
rizon, permettra  de  voirie  soleil  d’un  côté,  et  la  partie  éclipsée  de 
la  lune  do  l’aulro  côté. 

§ 234.  ÉclipneM  de  soleil.  — Nous  avons  dit  que  les  éclipses 
de  soleil  sont  dues  à l’interposition  de  la  lune  entre  le  soleil  et  la 
terre.  Il  estclairque,  lorsque  cette  circonstance  se  présente,  la  lune 
doit  dérober  à nos  regards  une  portion  plus  ou  moins  grande  du 
disque  du  soleil.  Cherchons  d’abord  à reconnaître  si  la  lune  peut  le 
couvrir  complètement. 

En  suivant  une  marche  toute  semblable  à celle  que  nous  avons 
suivie  pour  les  éclipses  de  lune  (§  226),  nous  pourrons  trouver  la 


A 


longueur  du  cône  d’ombre  que  la  lune  projette  du  côté  opposé  au 
soleil.  Comparons  donc  cette  longueur  OL,  / ig . 291 , calculée  pour 
le  cas  où  la  lune  L se  trouve  exactement  entre  le  soleil  S et  la  terre 
T,  avec  la  distance  LT  qui  existe  en  même  temps  entre  le  centre 
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de  la  terre  et  le  centre  de  la  lune.  Le  rayon  de  la  terre  étant  pris 
pour  unité,  la  plus  petite  valeur  de  la  distance  LT  est  égale  à 
55,947  (§  202);  d’ailleurs  la  plus  grande  valeur  de  la  distance  OL 
du  sommet  du  cône  d'ombre  au  centre  de  la  lune  est  de  59,73  : 
donc,  dans  les  circonstances  auxquelles  correspondent  ces  valeurs 
de  LT  et  OL,  l’ombre  de  la  lune  s’étend  jusqu’à  la  terre  et  au  delà, 
fig.  292.  Pour  tout  point  compris  dans  la  portion  ab  de  la  surface 


de  la  terre,  la  lune  couvre  complètement  le  soleil  : il  y a alors  éclipse 
totale.  Mais,  d’un  autre  côté,  si  l’on  cherche  la  plus  petite  va- 
leur de  la  longueur  OL  du  cône  d’ombre  de  la  lune,  on  trouve 
qu’elle  est  égale  à 57,76  ; et  la  plus  grande  distance  du  centre  de  la 
lune  au  centre  de  la  terreestde  63,802  : lorsque  ces  circonstances 
se  présentent,  le  cône  d’ombre  de  la  lune  ne  s’étend  pas  jusqu’à  la 
terre,  fig.  293.  Dans  ce  cas,  il  n’y  a d’éclipse  totale  pour  aucun 
point  de  la  surface  do  la  terre  ; de  tous  les  points  de  l’hémisphère 
terrestre  qui  est  tourné  vers  le  soleil,  on  aperçoit  une  portion,  sinon 
la  totalité  du  disque  de  cet  astre.  Il  y a cependant  une  particu- 
larité à signaler  : c’est  que,  si  l’on  prolonge  le  cône  d’ombre  de  la 
lune  au  delà  de  son  sommet  O,  fig.  293,  la  seconde  nappe  de  ce 


cône  interceptera  à son  intérieur  une  certaine  portion  rd  de  la  sur 
face  de  la  terre,  pour  tous  les  points  de  laquello  il  y aura  une 
éclipse  annulaire  : de  chacun  de  ces  points  on  verra  la  lune  se  pro- 
jeter comme  un  cercle  noir  au  milieudu  disque  du  soleil,  et  la  por- 
tion excédante  de  ce  disque  formera  un  anneau  lumineux  tout  au- 
tour de  ce  cercle.  Ainsi,  lorsque  la  lune  vient  se  placer  entre  le 
soleil  et  la  terre,  il  -y  a éclipse  totale  ou  éclipse  annulaire,  pour 
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certains  points  de  la  terre,  suivant  que  les  distances  du  soleil'et  de 
la  lune  à la  terre  sont  plus  ou  moins  grandes. 

On  peut  arriver  encore  au  même  résultat  par  d autres  considéra- 
tions. Si,  au  moment  où  la  lune  vient  passer  devant  le  soleil,  son  dia- 
mètre apparentestplusgrandqueceluide  cedernier  astre,  elle  pourra 
le  couvrir  complètement,  et  il  y aura  éclipse  totale  ; or,  il  est  aisé 
de  voir  que  cette  circonstance  peut  bien  se  présenter,  puisque  la 
plus  grande  valeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  de  la  sur- 
face de  la  terre  est  de  34'  6",  et  que  la  plus  petite  valeur  du  dia- 
mètre apparent  du  soleil  est  seulement  de  31 '3 1".  Si,  au  contraire, 
le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  plus  petit  que  celui  du  soleil,  la 
lune  ne  pourra  pas  couvrir  tout  le  disque  de  ce  dernier  astre  ; ce 
disque  débordera  tout  autour  de  la  lune,  et  il  en  résultera  une 
éclipse  annulaire  : or  c’est  ce  qui  peut  encore  très  bien  arriver, 
puisque  le  diamètre  apparent  de  la  lune, 
vue  de  la  surface  de  la  terre,  peut  se  ré- 
duire à 29' 22",  et  que  celui  du  soleil  peut 
atteindre  une  valeur  de  32' 35", 6.  Dans 
ce  dernier  cas,  si  I on  se  trouve  au  point 
de  la  terre  d'où  les  centres  des  deux  astres 
semblent  coïncider  à un  certain  instant , 
le  disque  du  soleil  doit  se  présenter  sous 
la  forme  qu’indique  la  fig.  294. 

§ 235.  En  môme  temps  qu'il  y a éclipse 
totale  ou  annulaire  pour  certains  points 
il  y a éclipse  partielle  pour  un  grand 
nombre  d’autres  points.  Concevons,  autour  du  soleil  et  de  la  lune. 

un  cône  analogue  à celui  qui  nous  a 
servi  à trouver  la  pénombre  dans  les 
éclipses  de  lune  (§  229).  11  est  aisé  de 
voir  que,  pour  tout  point  de  la  terro 
situé  à l'intérieur  de  la  nappe  CO'C' 
de  ce  cône,  fig.  291,  et  non  compris 
dans  le  cône  d'ombre  BOB'  ou  dans 
son  prolongement,  il  doit  y avoir  une 
éclipse  partielle  de  soleil  ; d’un  pareil 
point,  on  doit  voir  la  lune  se  projeter 
sur  une  portion  du  disque  du  soleil , 
en  y produisant  une  échancrure  cir- 
culaire, lig.  295,  et  la  partie  de  ce 
disque  qui  est  couverte  f>ar  la  lune  doit  être  d’autant  plus  grande 
que  le  point  d’où  l’on  observe  les  deux  astres  est  plus-  loin  dp  la 


O 


Fig.  294. 
de  la  surface  de  la  terre , 


Digitized  by  Google 


ÉCLIPSES  DE  SOLEIL.  Ô3l 

surface  du  cône  CO'C'  et  plus  près  de  celle  du  cône  d’ombre  BOB'. 

Les  dimensions  transversales  du  cône  CO'C',  dans  le  voisinage 
de  la  terre,  ne  sont  pas  assez  grandes  pour  que  le  globe  terrestre 
puisse  être  contenu  tout  entier  à son  intérieur.  Pour  nous  en  rendre 
compte  d’une  manière  simple,  observons  que,  en  raison  de  la  peti- 
tesse de  la  lune  par  rapport  au  soleil,  ce  qui  fait  que  les  distances 
OL.O'L  sont  très  petites  par  rapport  à la  distance  LS,  et  sensible- 
ment égales  entre  elles,  les  angles  BOB',BO'B'  ont  à très  peu  près 
la  même  grandeur  ; observons  en  outre  que,  la  longueur  OL  du 
cône  d’ombre  de  la  lune  étant  en  moyenne  à peu  près  égale  à la 
distance  LT  de  la  lune  à la  terre,  l’angle  BOB'  ne  diffère  pas  beau- 
coup du  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  de  la  terre,  de  telle  sorte 
qu’on  peut  regarder  l’angle  BO'B'  comme  étant  égal  à ce  diamètre 
apparent.  Or,  puisque  O'T  est  sensiblement  le  double  de  O'L,  les 
dimensions  transversales  du  cône  CO'C',  dans  le  voisinage  de  la 
terre  T,  doivent  être  doubles  de  ce  qu’elles  sont  dans  le  voisinage 
de  la  lune  L : il  faudrait  donc  que  le  diamètre  de  la  terre  fût  seule- 
ment le  double  de  celui  de  la  lune,  pour  que  le  globe  terrestre  pût 
être  contenu  dans  le  cône  CO'C'  en  le  touchant  suf  tout  son  con- 
tour. Nous  savons,  au  contraire,  que  le  diamètre  de  la  terre  est  près 
de  quatre  fois  plus  grand  que  celui  de  la  lune  (§  203):  ainsi  le 
cône  CO'C'  ne  peut  jamais  renfermer  à son  intérieur  qu’une  portion 
de  T hémisphère  terrestre  qui  est  tourné  vers  le  soleil.  Il  résulte  de 
là  que,  pendant  que  dans  certains  lieux  de  la  terre  on  voit  une 
éclipse  de  soleil,  il  y en  a un  grand  nombre  d’autres  d’où  I on  voit 
le  disque  du  soleil  en  totalité,  sans  aucune  apparence  d’éclipse. 

§ 236.  La  lune  se  déplace,  sur  la  sphère  céleste,  environ  treize 
fois  plus  vite  que  le  soleil.  C’est  en  vertu  du  mouvement  relatif  qui 
en  résulte  que  le  premier  astre  se  rapproche  et  s’éloigne  alternatif 
vement  du  second,  et  qu’à  certaines  époques  il  vient  passer  devant 
son  disque  de  manière  à produire  les  éclipses  de  soleil.  En  y ré- 
fléchissant un  peu,  on  trouve  sans  peine  les  diverses  particularités 
que  doit  présenter  une  de  ces  éclipses,  pour  un  observateur  qui  est 
placé  sur  la  terre  et  qui  suit  les  diverses  phases  du  phénomène.  Ces 
particularités  sotit  tout  à fait  analogues  à celles  que  nous  avons 
trouvées  relativement  aux  éclipses  de  lune,  par  la  considération  du 
mouvement  de  la  lune  par  rapport  à l’ombre  de  la  terre. 

L’éclipse  commence  à l’instant  où  le  disque  de  la  lune  vient  tou- 
cher le  disque  du  soleil.  Alors,  la  lune  empiète  peu  à peu  sur  lë 
soleil,  et  en  dérobe  à nos  regards  une  portion  de  plus  en  plus  graiidé. 
Si  le  centre  de  la  lune,  dans  son  mouvement  relatif,  ne  passe  pas 
assez  près  du  centre  du  soleil,  pour  que  la  distancé  de  ces  points 
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devienne  plus  petite  que  la  différence  des  rayons  apparents  des 
deux  astres,  l’éclipse  n'est  que  partielle.  Lorsque  la  distance  des 
centres  a atteint  la  plus  petite  valeur  qu’elle  puisse  prendre,  l’é- 
clipse est  à son  maximum  d'intensité.  A partir  de  là,  la  lune  conti- 
nuant toujours  à se  mouvoir,  la  portion  du  soleil  qui  est  cachée  p?r 
elle  va  en  diminuant  progressivement,  et  l’éclipse  cesse  à l’instant 
où  le  disque  de  la  lune  devient  de  nouveau  tangent  au  disque  du 
soleil. 

Si  la  distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  du  soleil  peut  di- 
minuer assez  pour  devenir  inférieure  à la  différence  des  rayons  ap- 
parents des  disques  des  deux  astres,  l’éclipse  est  totale  ou  annu- 
laire : totale,  si  le  diamètre  apparent  de  la  lune  vue  du  lieu  où  l’on 
observe  est  plus  grand  que  celui  du  soleil  ; annulaire,  si  c’est  le 
contraire  qui  a lieu.  Dans  l’un  et  l’autre  cas , la  lune  commence 
par  couvrir  une  portion  de  plus  en  plus  grande  du  disque  du  so- 
leil. L’éclipse  totale  ou  annulaire  commence  à l’instant  où  la  di- 
stance des  centres  des  deux  disques  devient  égale  à la  différence 
de  leurs  rayons  apparents,  circonstance  qui  fait  que  les  circonfé- 
rences de  ces  «disques  sont  tangentes  intérieurement.  Au  bout  de 
quelque  temps,  les  centres  s’étant  encore  rapprochés,  puis  ayant 
commencé  à s’éloigner,  leur  distance  rédevient  égale  à cette  dif- 
férence des  rayons,  et  l’éclipse  totale  ou  annulaire  cesse.  Enfin,  la 
lune  côntinuant  toujours  à s’éloigner  du  soleil,  ce  dernier  astre  se 
démasque  peu  à peu,  jusqu’à  ce  que  les  deux  disques  redeviennent 
tangents  extérieurement,  ce  qui  détermine  la  fin  de  l’éclipse. 

Le  calcul  montre  que  la  plus  grande  durée  possible  d’une  éclipse 
de  soleil  est  de  4 11 29"‘  44’,  pour  un  lieu  situé  sur  l’équateur  ; et  de 
3h  26m32*,  sous  le  parallèle  de  Paris.  Dans  les  éclipses  totales,  la 
lune  ne  peut  pas  cacher  complètement  le  soleil  pendant  plus  de 
7m  58‘  à l’équateur,  et  de  6™  1 0*  à la  latitude  de  Paris.  Dans  les 
éclipses  annulaires,  la  lune  ne  peut  pas  se  projeter  tout  entière  sur 
le  disque  du  soleil  pendant  plus  de  12“' 24’  à l’équateur,  et  de 
9m  56’  à la  latitude  de  Paris.  On  comprend  d’ailleurs  que  les  durées 
do  ces  phénomènes  peuvent  passer  par  tous  les  états  de  grandeur 
au-dessous  des  limites  qui  viennent  de  leur  être  assignées. 

§ 237.  Si  au  lieu  d'examiner  les  diverses  phases  d’une  éclipse 
de  soleil,  pour  un  observateur  placé  en  un  lieu  déterminé,  nous 
cherchons  à nous  rendre  compte  des  particularités  que  le  phéno- 
mène doit  présenter  en  général  sur  toute  la  surface  de  la  terre, 
nous  y arriverons  tout  aussi  facilement.  Pour  cela  il  faut  concevoir 
que  la  lune,  en  se  mouvant  autour  de  la  terre,  emporte  avec  elle 
les  cônes  d'ombre  et  de  pénombre  BOB  ,CO'C',  fig.  291,  dont 
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nous  avons  parlé  précédemment.  Lorsque,  par  suite  de  ce  mouve- 
ment , le  cône  de  pénombre  vient  toucher  la  surface  de  la  terre, 
fig.  296,  l'éclipse  commence  au  point  où  se  fait  le  contact  des 
deux  surfaces.  A peine  ce  con- 
tact a-t-il  eu  lieu,  que  le  cône 
de  pénombre,  en  continuant 
toujours  sa  marche,  couvre  une 
partie  de  plus  en  plus  grande 
du  globe  terrestre.  Bientôt  le 
cône  d’ombre  vient  à son  tour 
toucher  la  surface  de  la  terre  ; 
et  c'est  au  point  de  contact 
que  l'on  commence  à observer, 
éclipse  annulaire,  suivant  que  c’est  le  cône  d’ombre  lui-méme  ou 
seulement  son  prolongement  qui  vient  rencontrer  la  terre.  Ces  deux 
cônes  d’ombre  et  de  pénombre,  en  marchant  ainsi  ensemble,  vien- 
nent couvrir  successivement  diverses  parties  du  globe;  à mesure 
qu'ils  s’avancent,  ils  aboutissent  à de  nouvelles  régions,  et  aban- 
donnent celles  qu'ils  ont  atteintes  d'abord.  Au  bout  de  quelque 
temps,  le  cône  d'ombre,  puis  le  cône  de  pénombre,  redeviennent 
l’un  après  l'autre  tangents  à la  surface  du  globe  ; et  les  instants 
auxquels  ces  contacts  ont  lieu  marquent  la  fin  de  l'éclipse  totale 
ou  annulaire,  d’une  part,  et  de  l’éclipse  partielle,  d’une  autre  part. 

11  existe  quelquefois,  dans  notre  atmosphère,  des  nuages  isolés 
et  de  peu  d étendue  qui  projettent  leur  ombre  sur  le  sol,  au  milieu 
de  plaines  dont  le  soleil  éclaire  directement  toutes  les  autres  par- 
ties. Ces  nuages  étant  habituellement  en  mouvement,  on  voit  leur 
ombre  courir  sur  la  terre,  souvent  avec  une  assez  grande  rapidité. 
C’est  exactement  de  la  môme  manière  que  l’ombre  de  la  lune,  dans 
les  éclipses  totales  de  soleil,  se  déplace  sur  la  surface  du  globe  ter- 
restre, en  allant  d'un  bord  à l'autre  de  l’hémisphère  qui  est  éclairé 
par  le  soleil. 

Les  astronomes  déterminent  ordinairement,  à l'avance,  les  cir- 
constances générales  que  doit  présenter  chaque  éclipse  de  soleil 
sur  l’ensemble  de  la  surface  de  la  terre  ; et,  pour  qu'on  puisse  saisir 
d'un  coup  d’œil  les  divers  résultats  auxquels  ils  sont  parvenus,  ils 
construisent  une  carte  destinée  à montrer  la  marche  de  l'éclipse  sur 
le  globe.  La  fig.  297  fait  voir  quelle  est  la  disposition  de  ces  cartes  ; 
elle  se  rapporte  à l'éclipse  annulaire  du  1,'r  avril  1764.  La  ligne  ABC 
passe  par  tous  les  points  où  l’éclipse  a commencé  au  moment  même 
où  le  soleil  se  levait;  et  la  ligne  ADC  par  ceux  où  l'éclipse  a 
fini  au  lever  du  soleil.  Pour  tous  les  points  situés  sur  la  ligne  AEC, 
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Fig.  296. 

soit  une  éclipse  totale,  soit  une 
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intermédiaire  entre  les  deux  précédentes,  le  soleil  s’est  levé  au 
milieu  de  l’éclipse.  De  même  les  lignes  AFG,  AHG,  AIG,  renfer- 
ment respectivement  les  points  où  le  coucher  du  soleil  s’est  effectué 


à la  fin,  au  commencement,  ou  au  milieu  de  l'éclipse.  La  bande 
étroite  LL,  figurée  par  trois  lignes  courbes  parallèles,  est  la  route 
qu’a  suivie  le  prolongement  du  cône  d ombre  de  la  lune,  en  se  dé- 
plaçant comme  nous  venons  de  l'expliquer.  On  voit  que  ce  cône  a 
passé  au  nord  des  îles  du  cap  Vert,  sur  les  lies  Canaries,  et  au 
sud  de  Madère  ; qu'il  a à peine  touché  la  côte  de  Maroc,  et  qu'il  a 
ensuite  traversé  le  Portugal,  l'Espagne,  la  France,  les  Pays-Bas, 
le  Danemark,  la  Suède,  la  Laponie  et  la  Nouvelle-Zemble.  L’éclipse  a 
été  annulaire  à Lisbonne,  à Madrid  et  à Paris.  De  part  et  d’autre  de 
la  bande  LL,  on  n’a  observé  qu’une  éclipse  partielle,  de  plus  en 
plus  faible,  à mesure  que  les  points  étaient  plus  éloignés  de  cette 
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route  de  l'éclipse  annulaire.  Dans  tous  les  points  de  la  ligne  MM, 
l’éclipse  n’a  été  que  de  9 doigts  (§  233);  le  long  de  la  ligne  NN, 
elle  n’a  été  que  de  7 doigts.  De  même  l’éclipse  a été  de  9 doigts 
tout  le  long  de  la  ligne  PP,  de  6 doigts  tout  le  long  de  la  ligne  QQ, 
de  3 doigts  tout  le  long  de  la  ligne  UR  ; et  il  n’y  a eu  qu’un  simple 
attouchement  des  bords  du  soleil  et  de  la  lune,  sans  éclipse,  le  long 
do  la  ligne  CSG.  Au  delà  de  cette  dernière  ligne,  il  n'y  a pas  eu 
d éclipsé,  malgré  la  présence  du  soleil  au-dessus  de  l’horizon. 

§ 238.  La  période  do  1 8 ans  4 1 jours,  au  bout  de  laquelle  la  luno 
reprend  les  mêmes  positions  par  rapport  à ses  nœuds  et  au  soleil, 
joue  le  même  rôle  pour  les  éclipses  de  soleil  que  pour  les  éclipses 
do  lune.  Les  éclipses  de  soleil  que  l’on  a observées  dans  une  pareille 
période  se  reproduisent  en  même  nombre  et  à des  époques  corres- 
pondantes, dans  la  période  suivante.  Il  y a cependant  quelques 
changements  qui  se  présentent  peu  à peu,  en  raison  de  ce  que 
223  lunaisons  ne  font  pas  exactement  1 9 révolutions  svnodiquesdes 
nœuds.  L'observation  a montré  qu’en  moyenne,  dans  l’espace  de 
1 8 ans  1 1 jours,  il  y a 70  éclipses,  dont  29  de  lune,  et  41  de  soleil. 
Jamais  il  n’y  a plus  de  7 éclipses  dans  une  année,  et  jamais  il  n’y 
en  a moins  de  2 ; quand  il  n’y  en  a que  2,  elles  sont  toutes  deux 
de  soleil. 

II  est  aisé  de  comprendre  pourquoi  les  éclipses  de  soleil  sont 
plus  fréquentes  que  les  éclipses  de  lune.  En  effet,  si  l'on  considère 
le  cône  AOA',  fig.  598,  qui  enveloppe  le  soleil  et  la  terre,  on  sait 


qu'il  faut  que  la  lune  pénètre  à l’intérieur  de  ce  cône  en  C,  pour 
qu’il  y ait  éclipse  de  lune  ; mais  on  reconnaît  facilement  aussi 
qu’il  faut  quelle  pénètre  dans  le  même  cône  en  D,  pour  qu’il  y ait 
éclipse  de  soleil  en  quelques  lieux  de  la  terre  : or  les  dimensions 
transversales  de  ce  cône  étant  plus  grandes  en  D qu’en  C,  il  en  ré- 
sulte nécessairement  que  la  lune  doit  plus  souvent  atteindre  sa  sur- 
face vers  le  premier  point  que  vers  le  second,  et  que  par  consé- 
quent les  éclipses  de  soleil  doivent  être  plus  fréquentes  que  les 
éclipses  de  lune. 

Mais  il  faut  bien  se  garder  de  croire  qu’en  un  lieu  déterminé  on 
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voie  plus  d'éclipses  de  soleil  que  d'éclipses  de  lune.  Une  éclipse  de 
lune  est  visible  de  plus  d'un  hémisphère  de  la  terre  (§  233 j ; une 
éclipse  de  soleil,  au  contraire,  n'est  visible  que  dans  une  partie 
d'hémisphère,  et  quelquefois  dans  une  partie  assez  restreinte.  Cette 
circonstance  fait  que  le  nombre  des  éclipses  de  lune  visibles  en  un 
lieu  donné  est  plus  grand  que  le  nombre  des  éclipses  de  soleil  qu’on 
peut  y observer,  malgré  la  plus  grande  fréquence  de  ces  dernières, 
considérées  sur  toute  la  surface  du  globe  terrestre.  On  peut  s'en 
rendre  compte,  du  reste,  en  remarquant  que  le  diamètre  apparent 
de  l’ombre  de  la  terre,  prise  à la  distance  de  la  lune  (§  232),  est 
beaucoup  plus  grand  que  le  diamètre  apparent  du  soleil  ; et  qu'en 
conséquence  il  doit  arriver  plus  souvent  que  la  lune,  observée  d un 
lieu  déterminé  de  la  terre,  atteigne  l'ombre  de  la  terre  que  le  disque 
du  soleil. 

Quant  aux  éclipses  totales  de  soleil,  elles  sont  extrêmement  rares 
dans  chaque  lieu,  comme  on  le  comprend  tout  de  suite  en  réfléchis- 
sant à la  petitesse  de  l’ombre  projetée  par  la  lune  sur  la  terre.  La 
portion  de  la  terre  qui  est  successivement  couverte  par  cette 
ombro  n’est  qu’une  très  petite  fraction  de  l'espace  total  d’où 
l’éclipse  de  soleil  peut  être  observée.  A Paris,  par  exemple,  il  n’y 
a ou  qu’une  seule  éclipse  totale  de  soleil  dans  le  ivm'  siècle,  celle 
de  1724;  il  n’y  en  a pas  eu  encore  depuis  le  commencement  du 
xix'  siècle,  et  il  n’y  en  aura  pas  jusqu’à  la  fin.  A Londres  on  a été 
pendant  573  ans  sans  en  observer  une  seule,  depuis  l’an  1 1 40  jus- 
qu’en 174  5 : depuis  l’éclipse  de  171 5,  on  n'en  a pas  observé  d’autre 
dans  cette  ville. 

§239.  Les  éclipses  totales  de  soleil  son  l des  phénomènes  extrême- 
ment remarquables,  qui  ont  toujours  beaucoup  frappé  les  hommes, 
et  d'autant  plus  qu'on  ne  les  observe  que  très  rarement.  La  dispa- 
rition subite  de  l’astre  auquel  nous  devons  la  lumière  qui  nous  fait 
jouir  de  toutes  les  beautés  de  la  nature,  et  la  chaleur  sans  laquelle 
nous  ne  pourrions  pas  exister,  est  bien  de  nature  à inspirer  de  l’ef- 
froi à tous  ceux  qui  ne  se  rendent  pas  compte  de  la  cause  d'un  pa- 
reil phénomène.  Quand  on  en  connaît  la  cause,  et  qu’on  sait  que 
l'astre  du.jour  ne  disparait  que  pour  quelques  minutes,  au  bout  des- 
quelles il  doit  se  montrer  de  nouveau  tout  aussi  radieux  qu  il  l'était 
auparavant,  on  ne  s'effraye  pas  ; et  cependant,  à linstant  même  où 
l’on  cesse  complètement  de  recevoir  les  rayons  du  soleil,  on  éprouve 
involontairement  un  vague  sentiment  de  crainte.  Dans  tous  les  cas, 
la  curiosité  est  vivement  excitée  par  les  circonstances  que  présente 
ce  merveilleux  spectacle. 

Pendant  que  le  soleil  est  entièrement  couvert  par  la  lune,  on  voit 
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régner  autour  de  soi  une  certaine  obscurité,  qui  paraît  très  intense 
parce  qu'elle  arrive  presque  brusquement,  mais  qui  diffère  cepen- 
dant beaucoup  de  l’obscurité  de  la  nuit.  Le  cône  d'ombre  de  la  lune, 
tout  en  s’étendant  à une  certaine  distance,  tout  autour  du  lieu  où 
l’on  est  placé,  ne  peut  pas  comprendre  à son  intérieur  toute  la 
partie  de  l’atmosphère  qui  est  au-dessus  de  l’horizon  ; il  laisse  au- 
tour de  lui  une  masse  d’air  considérable,  qui  reçoit  directement  les 
rayons  du  soleil,  et  qui  les  renvoie  dans  les  régions  de  la  terre  où 
l’on  observe  l'éclipse  totale  ; il  en  résulte  donc  une  sorte  de  crépus- 
cule, au  lieu  d’une  obscurité  complète.  Les  étoiles  les  plus  brillantes 
et  les  principales  planètes  deviennent  visibles  dans  le  ciel.  La  tem- 
pérature de  l’air  s’abaisse  rapidement  de  quelques  degrés.  Les  ani- 
maux témoignent  de  l’effroi,  et  beaucoup  d’entre  eux  se  comportent 
comme  ils  ont  l'habitude  de  le  faire  à l’entrée  de  la  nuit. 

Tant  que  dure  l'éclipse  totale,  on  voit  autour  du  soleil  et  de  la 
lune  uno  couronne  lumineuse,  dont  la  f\g.  299  peut  donner  une 


Fig.  299. 


idée.  La  lune  se  projette  comme  un  cercle  noir  au  milieu  de  celle 
couronne.  On  s’est  demandé  si  cette  auréole  de  lumière  était  duo 
à une  atmosphère,  qui  environnerait  le  soleil,  et  que  le  vif  éclat  de 
l'astre  empêcherait  habituellement  d'apercevoir  ; ou  bien  si  elle  ne 
tiendrai!  pas  à la  présence  d une  atmosphère  très  rare  appurte- 

37. 
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nant  à la  lune.  Pour  résoudre  la  question,  on  a cherché  à recon- 
naître si  la  couronne  lumineuse  suit  la  lune,  dans  le  déplacement 
que  celle-ci  éprouve  continuellement  par  rapport  au  soleil,  pon- 
dant toute  la  durée  de  l’éclipse,  ou  bien  si  elle  reste  en  arrière 
par  rapport  à la  lune,  en  conservant  toujours  la  même  position  par 
rapport  au  soleil.  Mais  jusqu'à  présent  l'observation  n'a  pas  encore 
permis  d'arriver  à un  résultat  décisif  sur  ce  sujet. 

Pendant  l'éclipse  totale  du  8 juillet  1842,  qui  a été  visible  dans 
le  midi  de  la  Franco,  au  moment  où  les  astronomes  se  disposaient 
à observer  avec  soin  si  la  couronne  lumineuse  paraîtrait  tenir  au 
soleil  ou  à la  lune,  leur  attention  a été  attirée  par  un  phénomène 
imprévu.  Des  protubérances  d’un  rose  violacé  se  sont  montrées 
sur  le  contour  de  la  lune,  comme  on  le  voit  sur  la  fig.  299.  Quelle 
est  la  cause  de  ces  protubérances,  qui  ont  été  aperçues  par  plu- 
sieurs astronomes  et  dans  divers  lieux?  On  n'en  sait  rien.  On  a 
émis  plusieurs  idées,  sans  pouvoir  s'arrêter  positivement  à aucune. 
Si  elles  étaient  dues,  par  exemple,  à des  montagnes  du  soleil,  ce 
qui  est  extrêmement  peu  probable,  ces  montagnes  devraient  avoir 
des  hauteurs  prodigieuses,  comme  on  peut  en  juger  d'après  la  figure 
exacte  qui  en  est  donnée  ici. 

§ 240.  Les  éclipses  partielles  do  soleil,  comme  les  phases  des 
éclipses  totales  qui  précèdent  et  qui  suivent  le  temps  pendant  lequel 
la  lune  couvre  complètement  le  soleil , sont  loin  de  produire  des 
effets  aussi  marqués  que  les  éclipses  totales.  Quand  une  éclipse 
partielle  est  un  peu  forte,  la  lumière  envoyée  par  le  soleil  diminue 
d une  manière  très  sensible,  quoique  cependant  on  soit  toujours  très 
fortement  éclairé,  tant  qu’il  reste  encore  quelque  portion  du  soleil 
en  dehors  du  disque  de  la  lune. 

11  est  impossible  de  regarder  directement  le  soleil  pour  suivre  les 
diverses  phases  d une  éclipse  partielle  : on  no  peut  le  faire  qu'en 
plaçant  devant  les  yeux  un  verre  coloré,  ou  bien  un  verre  blanc  que 
i on  a préalablement  recouvert  de  noir  de  fumée,  on  le  passant  au- 
dessus  de  la  flamme  d'une  chandelle. 

Si  l'on  présente  au  soleil,  pendant  une  éclipse  partielle,  une  pla- 
que mince  de  métal  ou  une  carte,  dans  laquelle  on  a pratiqué  un 
petit  trou  avec  une  épingle,  puis  qu'on  place  en  arrière  un  écran 
destiné  à recevoir  les  rayons  solaires  qui  traversent  le  trou,  on  voit 
sur  cet  écran  une  imago  du  disque  du  soleil  avec  l’échancrure  pro- 
duite par  l'interposition  de  la  lune.  11  suffit  de  se  reporter  à ce  qui 
a été  dit  dans  le  § 1 20,  pour  comprendre  qu'il  doit  en  être  ainsi  : 
la  forme  du  petit  espace  lumineux  que  produisent  sur  l'écran  les 
rayons  envoyés  par  le  soleil  à travers  le  trou  de  la  carte,  dépend 
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uniquement  de  la  forme  qu'affecte  l'astre,  et  ne  dépend  nullement 
de  celle  du  trou,  pourvu  qu'il  soit  petit.  On  a encore  par  là  un 
moyen  très  simple  de  suivre  sans  difficulté  les  diverses  phases  d'une 
éclipse  de  soleil. 

Le  feuillage  des  arbres  laisse  souvent  passer  quelques  rayons  du 
soleil,  qui  viennent  éclairer  certaines  parties  du  sol,  au  milieu  de 
l’ombre  que  ce  feuillage  occasionne.  Les  interstices  des  feuilles 
jouent  alors  le  rôle  que  nous  venons  do  voir  jouer  au  petit  trou  pra- 
tiqué dans  une  carte  ; il  en  résulte  que  les  parties  du  sol  éclairées 
à travers  ces  interstices  affectent  une  forme  qui  dépend  de  celle  du 
disque  du  soleil.  Habituellement,  le  disque  du  soleil  étant  circulaire, 


Fig.  300. 


et  les  rayons  arrivant  obliquement  sur  le  sol , ces  parties  éclairées 
sont  elliptiques,  fig.  300.  Pendant  les  éclipses  de  soleil,  l’échan- 
crure plus  ou  moins  prononcée  du  disque  de  l'astre  se  reproduit 
dans  ces  espaces  clairs  au  milieu  de  l'ombre,  et  ils  prennent  la  forme 
d’eftipses  échancrées  toutes  du  même  côté  et  de  la  même  quan- 
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lilé,  /tg.  301 . Cette  particularité  que  présente  l’ombrage  des  arbres 
pendant  les  éclipses  est  très  prononcée,  et  il  est  difficile  de  ne  pas 


Fig.  301. 

la  remarquer,  pour  peu  qu’on  y fasse  attention,  lors  même  qu'on 
n’en  serait  pas  prévenu. 

§ 241 . Prédiction  des  éclipses  de  soleil.  — La  période  de 
18  ans  H jours,  qui  servait  aux  anciens  astronomes  à prédire 
le  retour  des  éclipses  de  lune,  semble  pouvoir  servir  do  même  à 
la  prédiction  des  éclipses  de  soleil.  Il  n’en  est  rien  cependant.  Cette 
période  peut  bien  servir  à indiquer  à l’avance  qu'à  telle  ou  telle 
époque  il  y aura  une  éclipse  de  soleil  ; mais  tdle  ne  peut  nullement 
faire  savoir  si  l'éclipse  sera  visible  ou  non  dans  un  lieu  déterminé  : 
et,  dans  le  cas  où  l’éclipse  serait  visible,  elle  ne  peut  pas  faire 
connaître  le  degré  d'importance  qu’elle  doit  avoir. 

Celle  différence  tient  à ce  que  les  éclipses  de  soleil  et  les  éclipses 
de  lune  ne  sont  pas  des  phénomènes  de  même  nature.  Une  éclipse 
de  lune  est  due  à ce  que  la  lune  perd  réellement  sa  lumière;  une 
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pareille  éclipse  est  visible  pour  tous  les  points  où  la  lune  se  trouve 
au-dessus  de  l'horizon,  et  partout  elle  se  présente  avec  le  mémo  ca- 
ractère d’intensité.  Dans  une  éclipse  de  soleil,  au  contraire,  le  soleil 
ne  perd  nullement  sa  lumière  ; la  lune,  en  s’interposant  entre  lui  et 
la  terre,  dérobe  une  portion  de  son  disque  aux  observateurs,  et  celte 
portion  du  disque  qui  est  cachée  par  la  luneest  plus  ou  moins  grande, 
suivant  que  l'observateur  occupe  lelleou  telle  position  sur  la  terre.  La 
périodede  1 8ans  1 1 joursn’étantpasentièrementrigoureuse.etla  ro- 
tation de  la  terre  sur  elle-même  amenant  successivement  différents 
lieux  du  globe  dans  la  direction  du  cône  d’ombre  de  la  lune,  on  com- 
prend que  les  éclipses  do  soleil  qui  arrivent  en  un  lieu  déterminé, 
dans  l’espace  de  1 8 ans  1 1 jours,  peuvent  ne  correspondre  en  aucune 
manière  à celles  qu'on  y a observées  dans  un  intervalle  de  temps  de 
même  durée  précédant  immédiatement  celui  dont  il  s'agit.  Aussi  les 
anciens,  qui  ne  connaissaient  pas  assez  exactement  les  mouvements 
des  astres  pour  arriver  par  d’autres  moyens  à la  prédiction  des 
éclipses,  se  sont-ils  toujours  contentés  de  prédire  les  éclipses  do 
lune.  Ils  n'avaient  pu  saisir,  entre  les  retours  successifs  des  éclipses 
de  soleil  en  un  lieu  déterminé,  aucune  loi  qui  pût  les  mettre  à même 
défaire  pour  ces  éclipses  ce  qu'ils  faisaient  pour  les  éclipses  de  lune. 

Maintenant  on  parvient  tout  aussi  facilement  à prédire  les  éclipses 
de  soleil  que  celles  de  lune.  Seulement  les  calculs  à effectuer  pour 
en  déterminer  les  diverses  circonstances  sont  beaucoup  plus  nom- 
breux que  pour  ces  dernières  éclipses.  C'est  ce  que  I on  comprendra 
sans  peine  en  observant  qu’une  éclipse  de  lune  est  la  même  pour 
tous  les  points  de  la  terre  d’où  l’on  peut  voir  la  lune;  tandis  qu'une 
éclipse  de  soleil  se  présente  avec  des  caractères  différents  dans  les 
divers  lieux  où  elle  est  visible,  ce  qui  entraîne  une  grande  compli- 
cation, si  l’on  veut  se  rondro  compte  de  la  marche  de  l’éclipse  sur 
les  diverses  parties  du  globe.  Mais  lors  même  qu’on  voudrait  se  con- 
tenter de  chercher  les  circonstances  que  doit  présenter  une  éclipse 
de  soleil  en  un  lieu  particulier,  on  aurait  à faire  beaucoup  plus  de 
calculs  qu'il  n’en  faut  pour  une  éclipse  de  lune.  En  effet,  les  paral- 
laxes de  la  lune  et  du  soleil  jouent  un  rôle  des  plus  importants  dans 
les  éclipses  de  soleil;  puisque,  si  l'on  était  au  centre  de  la  terre,  on 
verrait  généralement  les  deux  astres  occuper  des  positions  diffé- 
rentes dans  le  ciel  ; et  que,  de  ce  point,  l’éclipse  pourrait  être  tout 
autre  que  celle  qui  correspond  au  lieu  où  l’on  est  placé.  Or  la  pa- 
rallaxe de  hauteur  de  la  lune,  qui  sert  à passer  de  la  position  de 
l'astre  vu  du  centre  de  la  terre  à la  position  dans  laquelle  on  le  voit 
du  lieu  d’observation,  varie  considérablement  aux  diverses  heures 
d'une  même  journée,  et  par  conséquent  pendant  toute  la  durée  de 
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l’éclipse  dont  on  s’occupe.  La  parallaxe  de  hauteur  dont  on  se  sert 
pour  trouver  le  commencement  de  l’éclipse  n’est  donc  pas  la  même 
(pie  celle  qui  doit  servir  à la  détermination  du  milieu  et  de  la  fin  du 
phénomène.  Cette  circonstance  fait  qu  on  est  obligé  d’effectuer  beau- 
coup plus  de  calculs  que  pour  une  éclipse  de  lune.  Mais  les  calculs 
ne  présentent  pas  plus  de  difficulté  que  dans  ce  dernier  cas. 

Nous  ne  donnerons  pas  d’exemple  de  la  recherche  des  diverses 
particularités  que  doit  présenter  une  éclipse  de  soleil,  en  un  lieu 
déterminé,  comme  nous  l'avons  fait  pour  une  éclipse  de  lune,  parce 
que  cela  nous  entraînerait  trop  loin.  Nous  nous  contenterons  de  dire 
que  c'est  en  comparant  les  positions  que  les  disques  de  la  lune  et 
du  soleil  doivent  occuper  l'un  par  rapport  à l’autre  dans  le  ciel,  à des 
époques  assez  rapprochées  les  unes  des  autres,  de  dix  minutes  en 
dix  minutes,  par  exemple,  qu’on  parvient  à trouver  l’instant  où 
l'éclipse  commence,  l’instant  où  elle  finit,  l’instant  où  le  phénomène 
est  à son  maximum  d'intensité,  etc. 

Nous  ajouterons  encore  que,  dans  la  recherche  des  posit  ions  appa- 
rentes du  soleil  et  de  la  lune  dans  le  ciel,  correspondant  à un  instant 
quelconque,  on  tient  bien  compte  des  parallaxes  de  hauteur  des  as- 
tres, dont  le  rôle  est  des  plus  importants  ; mais  on  ne  tient  pas 
compte  de  la  réfraction  atmosphérique.  Si  les  disques  des  deux 
astres  paraissaient  en  contact  l’un  avec  l’autre,  à un  certain  instant, 
dans  le  cas  ou  l’atmosphère  de  la  terre  n’existerait  pas,  la  présence 
de  cette  atmosphère  ne  modifierait  pas  cette'circonstance  ; par  l’effet 
de  la  réfraction  atmosphérique,  les  astres  seraient  tous  deux  relevés 
dans  le  ciel,  sans  cesser  d’éire  en  contact  l’un  avec  l’autre.  Ainsi  il 
suffit  de  déterminer  les  époques  auxquelles  doivent  arriver  les  di- 
verges phases  de  l'éclipse,  comme  s’il  n’y  avait  pas  d’atmosphère, 
et  les  époques  trouvées  seront  bien  celles  auxquelles  on  observera 
réellement  ces  phases  à travers  l’atmosphère  terrestre. 

§ 242.  Occultation*  des  étoiles  par  la  lune.  — Les  occul- 
tations des  étoiles  par  la  lune  sont  des  phénomènes  entièrement 
analogues  aux  éclipses  de  soleil.  11  n’v  a de  différence  qu’en  ce  que 
l’étoile  occultée  n’est  pas  animée  d’un  mouvement  propre  sur  la 
sphère  céleste,  comme  lo  soleil,  et  aussi  en  ce  que  le  diamètre  ap- 
parent de  l'étoile  est  nul. 

L’occultation  d'une  étoile  peut  être  aperçue  d’un  grand  nombre 
de  lieux  de  la  terre.  Pour  se  rendre  compte  de  la  manière  dont  ces 
lieux  sont  répartis  sur  le  globe,  il  suffit  d’étudier  la  marche  du  cône 
d'ombre  de  la  lune  relatif  à la  lumière  qui  émane  de  l’étoile.  Vu  le 
grand  éloignement  de  l'étoile  par  rapport  à la  distance  de  la  lune  à 
la  terre,  on  peut  considérer  ce  cône  d’ombre  comme  un  cylindre  à 
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base  circulaire,  dont  le  rayon  est  égal  au  rayon  de  la  lune.  Ce  cy- 
lindre, qui  se  déplace  avec  la  lune  et  qui  ne  peut  comprendre  à 
chaque  instant  qu’une  faible  portion  de  la  surface  de  la  terre  à son 
intérieur,  vient  successivement  couvrir  sur  cette  surface  diverses 
régions  formant  une  zone  ; et  c’est  des  différents  points  de  celte  zone 
que  l’occultation  peut  être  observée.  Il  n'y  a pas  lieu  à s’occuper 
ici  du  cône  de  pénombre,  puisque  le  diamètre  apparent  de  l'étoile 
est  nul,  et  qu'en  conséquence  ce  cône  de  pénombre  se  confond  en- 
tièrement avec  le  cône  d’ombre.  . 

Pour  prédire  les  instants  précis  auxquels  l’occultation  d’une  étoile 
doit  commencer  et  finir,  on  effectue  des  calculs  analogues  à ceux 
qui  se  rapportent  aux  éclipses  do  soleil.  En  déterminant  les  posi- 
tions apparentes  que  le  centre  de  la  lune  doit  venir  occuper  dans  le 
ciel,  à diverses  époques  rapprochées  les  unes  des  autres,  on  parvient 
à trouver  celles  pour  lesquelles  la  distance  de  l'étoile  au  centre  de  la 
lune  est  égale  à la  moitié  du  diamètre  apparent  de  ce  dernier  astre  : 
il  est  clair  que  ce  sont  ces  époques  particulières  qui  marquent  le 
commencement  et  la  fin  de  l'occultation. 

C’est  en  opérant  comme  nous  venons  de  l’indiquer  en  peu  de  mots 
qu'on  arrive  à déterminer  le  temps  que  doit  durer  l’occultation  d’une 
étoile.  Nous  avons  vu  précédemment  (§  223)  que  l’égalité  rigou- 
reuse entre  la  valeur  de  cette  durée  de  l’occultation  ainsi  obtenue, 
et  celle  que  fournit  l’observation  directe  du  phénomène , constitue 
la  meilleure  preuve  de  l’absence  d’atmosphère  autour  de  la  lune. 

§ 243.  Méthode  des  distances  lunaires,  pour  la  déter- 
mination des  longitudes  géographiques.  — Nous  savons  que 
la  grande  difficulté  de  la  mesure  des  longitudes  géographiques 
consiste  dans  la  détermination  de  la  différence  des  heures  marquées 
simultanément  par  deux  horloges  installées  dans  deux  lieux  très 
éloignés  l’un  de  l’autre,  et  réglées,  par  exemple,  sur  les  temps  so- 
laires de  ces  deux  lieux  (§§  97  et  178).  Le  mouvement  de  la  lune 
parmi  les  constellations  fournit  un  excellent  moyen  de  lever  cette 
difficulté,  ainsi  que  nous  allons  le  faire  comprendre  facilement. 

Supposons  qu’on  soit  en  un  lieu  quelconque  de  la  terre,  et  qu'on 
veuille  trouver  la  longitude  de  ce  lieu,  comptée  à partir  du  méridien 
de  Paris.  On  pourra  régler  un  chronomètre  sur  le  temps  solaire  du 
lieu  où  l’on  est  placé,  en  employant  un  des  moyens  indiqués  précé- 
demment (§  179);  il  n'y  aura  plus  alors  qu’à  déterminer  la  quan- 
tité dont  ce  chronomètre  avance  ou  retarde  sur  une  horloge  qui 
serait  réglée  sur  le  temps  solaire  de  Paris,  pour  en  conclure  tout  de 
suite  la  longitude  cherchée.  S'il  était  possible  d'installer  dans  le  ciel 
une  horloge  dont  le  cadran  fût  visible  de  tous  les  points  de  la  terre, 
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comme  les  étoiles,  et  qui  marquât  constamment  l'heure  de  Paris,  il 
suffirait  évidemment  de  regarder  ce  cadran,  et  de  comparer  l'heure 
qu'y  marque  l’aiguille  à celle  que  marque  en  même  temps  le  chrono- 
mètre réglé  sur  le  temps  du  lieu  où  l'on  se  trouve.  Or  les  astro- 
nomes sont  parvenus  à réaliser  cette  idée,  qui  paraît  si  singulière 
au  premier  abord.  Ce  cadran  placé  dans  le  ciel,  et  dont  l'aiguille  se 
meut  de  manière  à marquer  le  temps  solaire  de  Paris,  est  formé 
par  la  sphère  céleste  tout  entière:  les  étoiles  remplacent  les  divi- 
sions qu'on  trace  ordinairement  sur  le  contour  d'un  cadran  ; et  la 
lune,  qui  se  meut  à travers  les  étoiles,  tient  lieu  de  l'aiguille.  Il  ne 
manque  plus  que  les  chiffres  destinés  à indiquer  l’heure  qu'il  est, 
lorsque  l'aiguille,  c’est-à-dire  la  lune,  occupe  telle  ou  telle  place 
parmi  les  divisions  du  cadran  représentées  par  les  étoiles  : au  lieu 
de  les  tracer  dans  le  ciel,  ce  qui  ne  pourrait  se  faire,  les  astronomes 
de  Paris  les  inscrivent  dans  la  Connaissance  des  temps,  et  à l'aide 
de  la  table  qui  les  contient,  un  observateur,  placé  n’importe  où  sur 
le  globe,  peutdire  tout  de  suite  quelle  heure  il  est  àParis,  d’après  la 
position  qu'il  voit  occuper  à la  lune  parmi  les  étoiles.  Quelques  dé- 
tails sont  nécessaires  pour  faire  comprendre  au  juste  en  quoi  con- 
siste celte  méthode  remarquable,  dont  nous  venons  seulement  de 
faire  connaître  l'idée  fondamentale. 

§ 244.  Le  Bureau  des  longitudes  fait  calculer,  et  insère  dans  la 
Connaissance  des  temps,  les  distances  angulaires  qui  doivent  exister 
entre  le  centre  de  la  lune  et  les  étoiles  principales  qui  l'avoisinent, 
de  trois  heures  en  trois  heures,  pour  tous  les  jours  de  chaque  année. 
Ces  distances  sont  calculées  pour  le  cas  où  l’observateur  serait  placé 
au  centre  de  la  terre,  et  les  heures  qui  l'accompagnent  sont  don- 
nées en  temps  vrai  do  Paris. 

Lorsqu'un  observateur,  placé  en  un  lieu  quelconque  de  la  terre, 
veut  savoir  l'heure  qu'il  est  à Paris,  il  mesure,  à l'aide  du  sextant 
par  exemple,  la  distance  angulaire  d’une  étoile  principale  au  bord 
du  disque  de  la  lune;  et  la  connaissance  du  diamètre  apparent  de 
la  lune  lui  permet  d’en  déduire  tout  de  suite  la  distance  de  l’étoile  au 
centre  de  cet  astre.  La  distance  ainsi  obtenue  n'est  pas  celle  que 
l'observateur  aurait  trouvée  si  la  réfraction  atmosphérique  n’eût  pas 
changé  les  positions  apparentes  de  l’étoile  et  de  la  lune,  et  s’il  eût 
été  placé  au  centre  de  la  terre;  mais  on  passe  facilement  de  l une 
à l'autre,  si  l’on  a soin  de  mesurer  les  distances  zénithales  des  deux 
astres,  en  même  temps  qu’on  mesure  la  distance  qui  les  sépare  l'un 
de  l’autre.  A l’aide  de  ces  distances  zénithales,  on  peut  trouver, 
d’une  part,  les  quantités  dont  l'étoile  et  la  lune  ont  été  rapprochées 
du  zénith  par  l'effet  de  la  réfraction  (§  58)  ; et  d'une  autre  part,  la 
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quantité  dont  le  centre  de  la  lune  en  a été  éloigné  par  l’efTet  de  la  pa- 
rallaxe (§  203).  Soient  E la  position  apparente  de  l'étoilesurlasphère 
céleste,  /i</.  302,  L la  position  apparente  de  la  lune,  et  Z le  zénith. 
On  a mesuré  l'angle  EOL,  ainsi  que  les  angles  EOZ,  LOZ.  Si  l’on 
prend  l’arc  EE'  égal  à la  réfraction  relative  à 1 étoile,  c'est  en  E' 
qu'on  aurait  vu  l'étoile,  si  l’atmosphère  n’eût  pas  existé,  et  qu’on  eût 
été  placé  au  centre  de  la  terre.  Prenons  de  méme.LL'égal  à la  ré- 
fraction relative  à la  lune,  c’est  en  L/que  la  lune  aurait  été  aperçue, 
si  l'atmosphère  n'eût  pas  changé  la  direction  des  rayons  lumineux,  et 
qu’on  fut  resté 
au  lieu  où  l’on  se 
trouve.  Portons 
ensuite  L'L" 
égal  à la  paral- 
laxe de  hauteur 
de  la  lune , et 
nous  aurons  en 
E"  la  position  où 
la  lune  aurait  été 
vue  du  centre  de 
la  terre.  Ainsi , 
à l’instant  où 
l’on  a mesuré 
l’angle  EOL,  la 

distance  angulaire  do  l’étoile  au  centre  de  la  lune , pour  un  ob- 
servateur placé  au  centre  de  la  terre,  était  égale  à E'OL".  La  con- 
naissance des  trois  côtés  EL,  EZ,  LZ,  du  triangle  sphérique  ZEL, 
permet  de  calculer  l’angle  en  Z : d'un  autre  côté,  on  connaît  les 
distances  ZE',  ZL":  on  a donc  dans  lo  triangle  sphérique  ZE'L", 
l’angle  Z et  les  deux  côtés  adjacents,  ce  qui  fait  qu’on  peut  calculer' 
le  côté  E'L",  ou  l'angle  E'OL''  auquel  cet  arc  sert  de  mesure. 

Dès  que  l’angle  E’OL"  a été  ainsi  obtenu,  il  n’y  a plusqu’àcher- 
chcr,  dans  la  Connaissance  îles  temps,  à quelle  heure  de  Paris  cor- 
respond cetlo  distance  angulaire  de  l’étoile  au  centre  de  la  lune.  Si 
la  valeur  de  l angle  E'OL''  se  trouve  étro  exactement  unedecelles 
que  contient  la  Table  des  distances  lunaires,  pour  l’étoile  particu- 
lière dont  il  s’agit,  l'heureinscrite  àcôtéde  cette  valeur  seral’heure 
que  l’on  cherche  Autrement  l’angle  E'OL"  sera  compris  entre  deux 
des  distances  insérées  dans  cette  table,  et  l’on  trouvera  facilement, 
par  une  simple  proportion,  au  moyen  des  heures  marquées  en  re- 
gard de  ces  doux  distances,  quelle  est  l’heure  précise  qui  corres- 
pond à l’angle  E OL". 
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On  peut  opérer  évidemment  de  môme  en  mesurant  la  distance* 
de  la  lune  au  soleil,  au  lieu  de  mesurer  sa  distance  à une  étoile. 

§ 245.  Détermination  de*  longitude*  parles  éclipses  e* 
les  occultations.  — Il  est  aisé  de  voir  que  l’observation  du  com- 
mencement ou  de  la  fin  d’une  éclipse  de  soleil  ou  d’une  occultation 
d'étoile  par  la  lune,  équivaut  à la  mesurede  la  distance  angulairedu 
centre  do  la  lune  au  centre  du  soleil,  ou  à l'étoile;  puisque  dans  le 
premier  cas,  la  distance  des  centres  des  deux  astres  est  égale  à la 
somme  de  leurs  demi-diamètres  apparents,  et  que,  dans  le  second 
cas.  la  distance  du  centre  de  la  lune  à l’étoile  est  égale  à la  moitié 
du  diamètre  apparent  de  la  lune.  Aussi  une  pareille  observation 
peut-elle  fournir  la  longitude  du  lieu  où  l'on  est  placé,  tout  aussi 
bien  que  la  mesure  directe  de  la  distance  du  centre  de  la  lune  au 
centre  du  soleil  ou  à une  étoile.  Il  est  môme  bon  d’ajouter  que  cette 
observation  du  commencement  ou  de  la  lin  d'une  éclipse  de  so- 
leil ou  d'une  occultation  d’étoile  est  susceptible  d’une  bien  plus 
grande  précision  que  la  mesure  d’une  distance  lunaire,  en  sorte 
qu'on  arrive  par  là  à une  détermination  beaucoup  plus  exactedela 
longitude  que  l'on  cherche.  Aussi,  lorsqu'on  veut  mesurer  une 
longitude,  a-t-on  soin  de  profiter  des  éclipses  de  soleil  et  des  occul- 
tations d'étoiles  que  l’on  peut  observer;  et  ce  n’est  qu’à  défaut  de 
phénomènes  de  ce  genre  que  l'on  a recours  à la  mesure  de  la  dis- 
tance de  la  lune  à une  étoile,  ou  au  soleil,  ou  môme  à une  planète. 

Les  éclipses  de  lune  peuvent  être  employées  à la  détermination 
des  longitudes,  mais  d'une  tout  autre  manière.  L'entrée  d'un  des 
points  remarquables  du  disque  lunaire  dans  l'ombre  de  la  terre  est 
un  phénomène  instantané  qui  peut  être  observé  d'un  grand  nombre 
de  lieux  à la  fois;  et  il  semble  qu’on  puisse  s’en  servir,  aussi  bien 
que  d’un  signal  de  feu  (§  97),  pour  comparer  la  marche  de  deux 
horloges  situées  loin  l’une  de  l’autre.  Mais  l’influence  de  la  pénom- 
bre et  de  l’atmosphère  terrestre  fait  que  cette  observation  n'est  pas 
susceptible  de  précision  ; un  point  brillant,  que  l'on  examine  spé- 
cialement sur  la  lune,  perd  peu  à peu  sa  lumière,  en  pénétrant  dans 
l’ombre  de  la  terre,  et  I on  ne  peut  pas  dire  au  juste  à quel  instant 
il  liasse  de  la  pénombre  à l'ombre  pure.  C’est  pour  ce  motif  qu'on 
ne  se  sert  pas  des  éclipses  de  lune  pour  la  détermination  des  lon- 
gitudes ; quoique,  par  leur  nature,  elles  semblent  tout  à fait  propres 
à remplacer  les  signaux  de  feu  dont  l'emploi  est  nécessairement 
très  restreint. 
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§ 246.  Après  avoir  étudié  en  détail  ce  qui  se  rapporte  au  soleil 
et  à la  lune,  nous  allons  nous  occuper  des  autres  astres  errants 
(§  60).  Ces  astres  sont,  d'une  part  les  planètes  avec  leurs  satellites, 
d'une  autre  part  les  comètes.  Il  nous  est  impossible,  quant  à pré- 
sent, de  faire  sentir  d’une  manière  convenable  la  différence  qui 
existe  entre  les  planètes  et  les  comètes  ; la  distinction  à établir  entre 
elles  ressortira  des  détails  dans  lesquels  nous  allons  entrer  relati- 
vement à chacune  de  ces  deux  espèces  d’astres. 

PLANÈTES. 

§247.  Planètes  connues  des  anciens.  — Les  planètes  con- 
nues des  anciens,  en  mettant  de  côté  le  soleil  et  la  lune,  étaient  au 
nombre  de  cinq.  Les  noms  qu'ils  leur  ont  attribué,  et  que  nous  avons 
conservés,  sont  Mercure , Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne.  Ces 
astres,  habituellement  visibles  à l’œil  nu,  nous  présentent  à très  peu 
près  le  même  aspect  que  les  étoiles  ; en  sorte  que  les  personnes  qui 
ne  sont  pas  très  exercées  dans  l’astronomie  d’observation  les  con- 
fondent toujours  avec  ces  dernières.  Mais  si  l’aspect  seul  ne  permet 
pas  de  distinguer  les  planètes  des  étoiles,  il  suffit  de  quelques  jours 
d’observation  attentivepour  qu’on  soit  certain  que  tel  astre  qu’on  a 
examiné  spécialement  appartient  à la  première  ou  à la  seconde  de 
ces  deux  classes.  En  effet,  les  planètes  se  déplacent  parmi  les  con- 
stellations ; les  distances  de  chacune  d’elles  aux  étoiles  qui  l’en- 
tourent varient  d'une  manière  très  sensible  dans  un  court  espace  de 
temps.  Les  étoiles,  au  contraire,  restent  immobiles  les  unes  par  rap- 
port aux  autres  ; elles  conservent  entre  elles  les  mêmes  positions 
relatives,  les  mêmes  distances.  Pour  reconnaître  d’une  manière  cer- 
taine si  un  astre  particulier  est  une  planète  ou  une  étoile,  on  n’aura 
donc  qu’à  graver  dans  sa  mémoire,  ou  mieux  encore  à figurer  sur 
un  dessin  la  position  que  cet  astre  occupe  un  certain  jour  par  rap- 
port aux  étoiles  qui  l’environnent;  puis,  les  jours  suivants,  on  exa- 
minera s’il  se  trouve  dans  la  même  position  que  précédemment,  ou 
bien  s'il  s’est  déplacé  d’une  manière  appréciable. 

A l'aide  des  cartes  célestes,  on  distingue  facilement  les  planètes 
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des  étoiles. En  effet,  la  mobilité  des  premières  parmi  les  constella- 
tions fait  qu’on  ne  peut  pa|  les  figurer  sur  ces  caries  ; les  étoiles 
seules  y sont  représentées.  Si  donc  on  aperçoit  dans  le  ciel  un  astre 
qui  ressemble  à une  étoile,  et  si  cet  astre  ne  se  trouve  pas  sur  la 
carte,  on  pourra  en  conclure  que  c'est  une  planète;  ou  au  moins  il 
y aura  une  grande  probabilité  pour  qu’il  en  soit  ainsi,  car  nous 
verrons  plus  tard  qu’il  peut  se  présenter  certaines  circonstances 
exceptionnelles  qui  fassent  que  celto  conclusion'soit  inexacte. 

§ 248.  Lorsqu'on  veut  trouver  la  position  qu'une  planète  occupe 
dans  le  ciel,  un  jour  donné,  on  peut  se  servir  avec  avantage  des  in- 
dications fournies  parla  Connaissance  des  temps.  On  trouve,  en  effet, 
dans  ce  recueil,  les  valeurs  que  doivent  prendre  successivement 
l’ascension  droite  et  la  déclinaison  de  chacun  des  astres  dont  nous 
nous  occupons,  valeurs  qui  ont  été  calculées  d'avance,  d'après  la 
connaissance  qu'on  a du  mouvement  de  ces  astres,  et  qui  corres- 
pondent à des  époques  assez  rapprochées  les  unes  des  autres.  En 
y prenant  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  la  planète  que  l'on 
cherche,  pour  l’époque  particulière  dont  il  s’agit,  puis  reportant 
cette  ascension  droite  et  cette  déclinaison  sur  une  carte  ou  sur  un 
globe,  on  verra  toutdesuileau  milieu  dequeilo  constellation  se  trouve 
la  planète,  et  comment  elle  est  placée  dans  cette  constellation.  Dès 
lors  il  suffira  de  jeter  un  coup  d'œil  sur  le  ciel  pour  y reconnaître 
immédiatement  la  planète. 

L'observation  montre  que  les  planètes  visibles  à l’œil  nu  ne  s’é- 
cartent jamais  beaucoup  du  grand  cercle  de  l'écliptique.  Cette  cir- 
constance fait  que,  pour  arriver  à reconnaîlre  une  de  ces  planètes 
dans  le  ciel,  on  peut  se  contenter  de  savoir  à quelle  heure  elle  passe 
an  méridien,  en  se  servant  d'une  carte  telle  que  celle  qui  se  trouve  à 
la  page  173  (planche  II),  etqui  donne  le  développement  des  régions 
équatoriales  de  la  sphère.  Voici  en  quoi  consiste  la  marche  qu'on 
doit  suivre  pour  cela.  Observons  d'abord  que  la  carte  porte,  au  haut 
et  au  bas,  1 indication  des  divers  jours  de  l’année,  se  succédant  de 
droite  à gauche,  et  commençant  au  22  septembre,  qui  correspond  à 
l'équinoxe  du  printemps  ; les  choses  ont  été  disposées  de  telle  ma- 
nière que,  si  l’on  joint  par  une  ligne  droite  les  divisions  du  haute! 
du  bas  de  la  carte  qui  correspondent  à un  même  jour,  au  1 o janvier 
par  exemple,  cette  ligne  passe  par  les  points  du  ciel  qui  traversent 
lo  méridien  à minuit,  le  1 S janvier.  Observons  encore  que,  outre  les 
degrés  d’ascension  droite,  les  heures  de  temps  sidéral  se  trouvent 
inscrites  en  chiffres  romains  le  long  de  l'équateur,  et  aussi  au  has 
de  la  carte,  immédiatement  au-dessus  de  la  ligne  qui  contient  l'in- 
dication des  jours.  Il  est  aisé  de  se  rendre  compte  de  la  disposition 
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de  ces  heures,  qui  vont  de  0 à 24  à partir  du  point  équinoxial  du 
printemps,  eide  comprendre  comment  on  peut  s’en  servir  : on  verra 
par  exemple  que,  le  15  janvier,  à minuit,  il  est  7"34,n  de  temps 
sidéral.  Supposons  donc  que  l’on  veuille  trouver  la  place  que  la 
planète  Vénus  occupe  dans  le  ciel  le  4 mars  1851.  L'Annuaire  du 
Bureau  des  longitudes,  qui  donne  les  heures  des  passages  des  prin- 
cipales planètes  au  méridien,  pour  le  1",  le  1 1 et  le  21  de  chaque 
mois,  indique  que,  le  4 mars  1851,  Vénus  passe  au  méridien  de 
Paris  à 9*' 7"1  du  matin,  temps  moyen  ; ce  qui,  d’après  la  valeur  de 
l'équation  du  temps  (§18  4)  pour  ce  jour-là,  équivaut  à 8"  55“  do 
temps  vrai.  Or  on  voit  sur  la  carte  que  le  3 mars,  à minuit,  il  est 
1 0‘‘  39'"  de  temps  sidéral  ; si  à ces  1 0h  39"’  on  ajoute  81'  55'“,  que 
I on  peut  prendre  sans  grande  erreur  pour  des  heures  et  minutes 
sidérales,  on  trouve  que  le  i mars,  à 81'  55m  du  matin,  temps  vrai, 
il  est  1.91'  34"'  de  temps  sidéral.  En  prenant,  au  bas  do  la  carte,  la 
division  qui  correspond  à 1 9'1 34  ”,  et  menant  par  cette  division  une 
ligne  droite  perpendiculaire  à l’équateur,  on  trouvera  sur  cette  ligne 
les  points  de  la  sphère  céleste  qui  passent  au  méridien  de  Paris  le 
matin  du  4 mars  1 851 , à 81'  55nl  de  temps  vrai,  ou  à 91'  7m  de  temps 
moyen.  La  planète  Vénus  doit  donc  être  quelque  part  sur  cette 
ligne  ; et  comme  elle  n’est  jamais  très  éloignée  de  l’écliptique,  elle 
doit  se  trouver  dans  le  voisinage  du  point  où  la  ligne  courbe  qui 
représente  l'écliptique  est  rencontrée  par  la  ligne  droite  dont  nous 
venons  de  parler.  On  voit  parla  qu’à  celte  époque,  Vénus  doit  être 
un  peu  à l’orient  des  étoiles  principales  de  la  constellation  du  Sa- 
gittaire, ce  qui  permet  de  la  trouver  immédiatement  dans  le  ciel. 

§ 249.  Zodiaque.  — Nous  venons  de  dire  que  les  planètes 
V visibles  à l’œil  nu  ne  s'écartent 
Xjamais  beaucoup  de  l'écliptique. 

Les  anciens  avaientobservéque 
leur  distance  à ce  grand  cer- 
cle, d’un  côté  ou  de  l’autre,  ne 
dépassait  jamais  8 degrés;  en 
sorte  que,  si  l'on  imagine  une  e 
zone  enveloppant  la  sphère  tout 
le  long  de  l'écliptique,  et  s’éten- 
dant de  part  et  d'autre  de  ce 
cercle  jusqu’à  une  distance  de 
8 degrés,  /ig.  303,  les  planètes 
restent  toujours  à son  intérieur. 

C’est  à cette  zone,  d'une  largeur 
otale  de  1 6 degrés,  que  les  anciens  ont  attribué  le  nom  de  zodiaque. 

38. 
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Nous  avons  indiqué  (§  129)  en  quoi  consiste  la  division  de  l'é- 
cliptique en  douze  signes,  division  qui  a été  longtemps  adoptée  par 
les  astronomes.  Si  par  chacun  des  points  do  division  on  mène  un  arc 
de  grand  cercle  perpendiculaire  à l’écliptique,  ces  douze  arcs  par- 
tageront le  zodiaque  en  douze  parties  égales,  qui  sont  ce  qu'on 
nomme  les  signes  du  zodiaque.  On  attribue  à ces  signes  les  noms 
que  nous  avons  déjà  fait  connaître  comme  étant  ceux  des  signes  de 
l'écliptique. 

§ 250.  distinction  des  planètes  en  deux  espèces.  — Les 

planètes  se  meuvent  sur  la  sphère  céleste  en  restant  toujours  dans 
le  voisinage  de  l'écliptique,  et  parcourant  successivement  les  di- 
verses régions  du  ciel  que  traverse  ce  grand  cercle.  Mais  elles  ne 
conservent  pas  constamment  la  môme  position  par  (apport  au  so- 
leil; tantôt  elles  se  rapprochent  de  lui,  tantôt  elles  s’en  éloignent  : 
elles  se  placent,  tantôt  à l'orient,  tantôt  à l'occident  de  cet.  astre. 
En  examinant  pendant  un  certain  temps  les  diverses  positions 
qu  elles  prennent  ainsi  relativement  au  soleil,  on  reconnaît  qu  elles 
ne  se  comportent  pas  toutes  de  même  : les  unes  ne  s'éloignent  ja- 
mais do  cet  astre  au  delà  do  certaines  limites,  et  lorsqu  elles  ont 
atteint  ces  limites,  elles  commencent  à se  rapprocher  do  lui  : les 
autres,  au  contraire,  s en  éloignent  à toute  distance,  jusqu'à  se  pla- 
cer de  temps  à autre  au  point  de  la  sphère  qui  lui  est  diamétrale- 
ment opposé.  Les  planètes  de  la  première  espèce,  celles  dont  la 
distance  au  soleil  reste  toujours  comprise  entre  des  limites  fixes, 
sont  ce  qu'on  nomme  les  planètes  inférieures;  les  autres  sont  dési- 
gnées sous  le  nom  de  planètes  supérieures. 

Parmi  les  planètes  connues  des  anciens , il  y en  a deux  infé- 
rieures: ce  sont  Mercure  et  Vénus.  Les  trois  autres,  Mars,  Jupiter 
et  Saturne,  sont  des  planètes  supérieures. 

§ 251  . Mouvement  apparent  des  planètes  inférieures. — 
Si  l'on  observe  Vénus  à une  époque  convenablement  choisie,  on  la 
voit  le  soir,  peu  de  temps  après  le  coucher  du  soleil,  dans  la  région 
du  ciel  qui  avoisine  le  point  de  l'horizon  où  le  soleil  a disparu.  Elle 
se  montre  comme  une  des  plus  brillantes  étoiles  du  firmament. 
Bientôt  le  mouvement  diurne  du  ciel,  auquel  la  planète  participa 
comme  tous  les  autres  astres,  l'amène  elle-même  jusqu  à l'horizon,  et 
elle  disparaît  à son  tour.  Les  jours  suivants,  on  voit  encore  Vénus  à 
la  même  heure,  et  dans  la  môme  région  du  ciel  ; mais  elle  parait  do 
plus  en  plus  éloignée  du  point  de  l'horizon  où  lo  soleil  s’est  couché, 
et  elle  se  couche  elle-même  de  plus  en  plus  tard.  Il  y a,  sous  ce  rap- 
port, de  l’analogie  entre  les  apparences  que  présente  le  mouvement 
de  Vénus  sur  la  sphère,  et  celles  du  mouvement  de  la  lune  à partir 
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d’une  nouveilelune  (§195);  cependant  il  existe  entre  ces  deux  mou- 
vements une  différence  essentielle  qu'il  faut  signaler  : c’est  que  le 
changement  qu'on  observe  d'un  jour  au  lendemain,  dans  la  posi- 
tion de  l’astre  par  rapport  à l’horizon,  après  le  coucher  du  soleil , 
est  beaucoup  moins  sensible  pour  Vénus  que  pour  la  lune. 

Ces  apparences  résultent  évidemment  de  ce  que  la  planète,  située 
à l'est  du  soleil  sur  la  sphère  céleste,  s'éloigne  de  plus  en  plus  de 
lui,  en  s’avançant  vers  l’orient.  Au  bout  de  quelque  temps,  Vénus 
cesse  de  s’éloigner  du  soleil,  et  commence  au  contraire  à s’en  rap- 
procher peu  à peu  ; en  sorte  que  l’on  continue  à la  voir  le  soir,  un 
peu  après  le  coucher  du  soleil,  mais  dans  des  positions  de  plus  en 
plus  voisines  du  point  de  l’horizon  où  le  soleil  a disparu.  Bientôt  la 
planète  se  trouve  si  près  du  soleil  qu’on  ne  peut  plus  la  voir  ; lorsque 
la  lueur  crépusculaire  s’est  assez  affaiblie  pour  queVénus  puisse  être 
aperçue,  cette  planète  s’est  déjà  abaissée  au-dessous  de  l’horizon. 

Après  quelques  jours,  pendant  lesquels  Vénus  ne  peut  pas  être 
aperçue,  on  peut  l’observer  de  nouveau,  mais  à l'ouest  du  soleil. 
Alors  on  la  voit  le  malin,  du  côté  de  l'orient,  quelque  temps  avant 
le  lever  de  cet  astre;  car,  en  vertu  de  la  nouvelle  position  quelle 
occupe  sur  la  sphère,  elle  se  lève  et  se  couche  avant  lui.  En  l’ob- 
servant pendant  un  assez  grand  nombre  de  jours  successifs,  le 
matin,  peu  de  temps  avant  le  lever  du  soleil,  on  reconnaît  qu’elle 
s'éloigne  de  cet  astre  vers  l’occident;  on  la  voit  de  plus  en  plus 
loin  du  point  de  l’horizon  où  il  va  se  lever.  Bientôt  sa  distance  au 
soleil  n’augmente  plus,  et  elle  commence  à se  rapprocher  de  lui  peu 
à peu;  on  la  voit  toujours  le  matin,  avant  le  lever  du  soleil,  mais 
elle  se  trouve  dans  des  positions  de  plus  en  plus  voisines  du  point 
où  cet  astre  doit  apparaître  au  bout  de  quelques  instants. 

Enfin  la  planète  se  rapproche  tellement  du  soleil,  qu'on  cesse  de 
la  voir  pendant  plusieurs  jour».  Lorsqu'on  l’aperçoit  de  nouveau, 
elle  se  retrouve  à l’est  du  soleil;  c'est  le  soir  qu  elle  est  visible,  et, 
à partir  de  là,  on  la  voit  repasser  successivement  par  les  diverses 
positions  qu’on  lui  avait  vu  prendre  précédemment.  Vénus,  en  un 
mot,  oscille  de  part  et  d'autre  du  soleil,  en  restant  toujours  à peu 
près  sur  le  grand  cercle  do  l’écliptique.  Se  trouvant,  à certaines 
époques,  à peu  près  dans  la  direction  du  soleil  S,  ftg.  304,  elle 
marche  de  S en  A ; puis  elle  revient  de  A en  S,  dépasse  le  soleil  S, 
et  va  de  S en  B ; enfin  elle  retourne  de  B en  S;  et  à partir  de  là  elle 
recommence  comme  précédemment.  On  la  voit  le  soir,  après  le  cou- 
cher du  soleil,  tant  qu’elle  est  entre  S et  A ; on  la  voit,  au  contraire, 
le  matin,  avant  le  lever  du  soleil,  tant  qu’elle  est  entre  S et  B.  Dans 
ce  mouvement,  sa  vitesse  va  en  diminuant  tant  qu  elle  s’éloigne  du 
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soleil,  et  en  augmentant,  au  contraire,  lorsqu'elle  s’en  rapproche. 

Les  plus  grandes 
digressions  orientales 
ST  A , et  occidentales 
STB,  de  Vénus  n'ont 
pas  toujours  les  mê- 
mes valeurs,  sans  ce- 
pendant varier  beau- 
coup d’une  époque  à 
une  autre  ; elles  res- 
tent comprises  entre 
45®  et  47°  3 environ. 

La  durée  d une  oscil- 
lation complète  de  la 
planète,  par  rapport  au  soleil,  c’est-à-dire  le  temps  quelle  met, 
en  partant  du  point  A,  à revenir  au  même  point  A,  est  en  moyenne 
de  584  jours. 

§ 252.  Le  soleil  se  mouvant  constamment  le  long  de  l'écliptique,  & 
il  est  clair  que  Vénus  ne  doit  pas  avoir,  par  rapport  aux  étoiles,  le 
même  mouvement  apparent  que  par  rapport  au  soleil.  On  se  fera 
une  idée  de  ce  mouvement  de  Vénus  par  rapport  aux  étoiles,  en 
imaginant  qu’elle  oscille  le  long  de  l’arc  AB,  de  part  et  d'autre  du 
soleilS,  et  qu’en  même  temps  le  soleil  emporte  cet  arc  dans  son 
mouvement  annuel  sur  la  sphère.  Il  doit  en  résulter  évidemment, 
pour  Vénus,  un  mouvement  irrégulier  sur  la  sphère  : sa  vitesse 
doit  être  tantôt  grande,  tantôt  petite,  et  même  il  peut  arriver  que 
celte  vitesse  change  de  sens,  lorsque  la  planète  se  trouve  vers  le 
milieu  de  l'arc  AB,  et  qu’elle  parcourt  cet  arc  de  l'est  à l’ouest. 
C’est,  en  effet,  ce  qui  arrive,  comme  l'indique  l’observation. 

Pour  étudier  la  marche  de  Vénus  parmi  les  étoiles,  il  faut  opérer 
comme  nous  avons  déjà  fait  pour  le  soleil  et  pour  la  lune.  Chaque 
jour  on  peut  marquer  sur  un  globe  céleste,  ou  sur  une  carte,  la  po- 
sition où  se  trouve  la  planète,  soit  que  cette  position  ait  été  déter- 
minée à la  simple  vue  par  la  comparaison  des  distances  de  l'astre 
aux  étoiles  qui  sont  dans  son  voisinage,  soit  que,  pour  plus  d'exac- 
titude, on  l’ait  obtenue  par  la  mesure  de  son  ascension  droite  et  de 
sa  déclinaison.  On  voit  ainsi  que  Vénus  se  meut  à peu  près  suivant 
le  grand  cerclede  l'écliptique,  on  passant  tantôt  d'un  côté,  tantôt  de 
l'autre  côté  de  ce  cercle;  son  mouvement,  qui  est  généralement  di- 
rect, comme  celui  du  soleil,  est  tantôt  accéléré,  tantôt  retardé:  de 
temps  à autre,  le  sens  de  ce  mouvement  change,  et  il  s'effectue  pen- 
dant un  certain  nombre  de  jours  de  l'est  à l’ouest,  pour  reprendre 
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ensuite  le  sens  direct  qu'il  avait  d'abord.  La  fig.  305  est  la  repro- 
duction d une  partie  de  la  carte  de  la  page  173  (planche  II)  sur  la- 
quelle on  a marqué  les 

positions  successives 
de  Vénus,  de  6 en  6 
jours,  depuis  le  27  sep- 
tembre 1 850  jusqu’au 
7 mars  1851.  On  voit 
que  la  route  suivie  par 
la  planète,  dans  cet 
intervalle  de  temps , 
se  trouve  en  partie  au 
sud,  en  partie  au  nord 
de  l’écliptique,  sans 
s'éloigner  beaucoup  de 
ce  grand  cercle , ni 
d'un  côté  ni  de  l’autre. 

Le  mouvement  de  Vé- 
nus est  d'abord  direct 
jusqu'au  26  novembre 
1 850  ; puis  il  devient 
rétrograde  du  26  no- 
vembre 1 850  au  6jan- 
vier  1 851,  et  en  même 
temps  l’astre  passe  du 
sud  au  nord  de  l’é- 
cliptique. A partir  du 
fi  janvier  1851  , le 
mouvement  redevient 
direct , et  se  conserve 
ainsi  jusque  vers  le 
milieu  de  1852.  A 
partir  de  cette  der- 
nière époque,  Vénus 
reprend  de  nouveau  un 
mouvement  rétrogra- 
de, depuis  le  29  juin 
jusqu’au  1 0 août  sui- 
vant, comme  on  le  voit  Fig.  305. 

sur  la  fig.  306  ; puis 

son  mouvement  est  encore  direct  pendant  un  assez  long  temps,  et 
ainsi  de  suite. 
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On  nomme  stations  de  la  planète,  les  positions  par  lesquelles  elle 
passe,  lorsque  son  mouvement  chancre  dosons,  c’est-à-dire  lorsque 

ce  mouvement,  de  di- 
rect qu’il  était,  devient 
rétrograde,  ou  inver- 
sement. 

D'après  ce  que  nous 
venons  de  voir,  Vénus 
décrit  sur  la  sphère 
une  ligne  présentant 
certaines  sinuosités  de 
part  et  d autre  de  l’é- 
cliptique, et  formée  de 
parties  successives  où 
la  planète  est  animée 
alternativement  d'un 
mouvement  direct  et 
d’un  mouvement  ré- 
trograde. La  durée 
moyenne  de  l'inter- 
vallede  temps  pendant 
lequel  le  mouvement 
est  direct,  comprend 
environ  542  jours:  la 
duréo  de  son  mouve- 
ment rétrograde  est 
beaucoup  plus  courte, 
et  seulement  de  42 
jours  environ.  Quant 
au  temps  que  Vénus 
emploie  à faire  le  tour 
du  ciel , il  n'est  pas 
toujours  lemême,  puis- 
que sa  vitesse  varie 
d’une  époque  à une 
autre,  et  que  souvent 
elle  change  de  sens  ; 
mais,  la  planète  ne 
faisant  qu'osciller  de 
part  et  d’autre  du  so- 
leil il  est  aisé  de  voir  qu’en  moyenne  ce  temps  est  le  môme  que  celui 
de  l'a  révolution  du  soleil  autourde  la  terre, c’est-ù-dired’une  année. 
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il  § 253.  Pour  expliquer  les  apparences  du  mouvement  de  Vénus, 
les  anciens  ont  eu  recours  à l'hypothèse  de  lepicycle  et  du  défé- 
rent, dont  noue  avons  déjà  parlé  à l'occasion  du  soleil  (§  1 45)  et 
de  la  lune  (§  213).  Ils  ont  supposé  que  la  planète  V,  ftg.  307,  se 
meut  sur  un  cercle  dont  le  centre  C parcourt  lui-giême  un  autre 
cercle  ayant  la  terre  T pour  centre  ; et  pour  tenir  compte  de  ce  que 
Vénus  semble  osciller  do  part  et  d’autre  du  soleil  en  s'en  écartant 
également  des  deux  côtés,  ils  ont  admis  que  le  centre  C de  l'épi- 
cvcle  se  meut  sur  le  déférent  de  manière  à être  toujours  sur  la 


ligne  droite  qui  joint  la  terre  T au  soleil  S.  On  comprend  sans 
peine,  en  effet,  qu'une  pareille  hypothèse  peut  facilement  rendre 
compte  à la  fois  du  mouvement  oscillatoire  de  la  planète  par  rap- 
port au  soleil,  et  de  son  mouvement  alternativement  direct  et  ré- 
trograde par  rapport  aux  étoiles. 

Si  le  plan  de  l’épicycle  coïncidait  exactement  avec  le  plan  de  l'é- 
cliptique, Vénus  devrait  paraître  constamment  sur  ce  dernier  cercle, 
mais  il  suffit  de  supposer  que  le  plan  de  l’épicvcle  est  un  peu  obli- 
que par  rapport  au  plan  de  l'orbite  apparente  du  soleil,  pour  expli- 
quer le  transport  de  la  planète,  tantôt  d’un  côté,  tantôt  de  l'autre 
de  l’écliptique. 

Dans  les  circonstances  du  mouvement  upparenl  de  Vénus,  il  n v a 
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rien  qui  puisse  déterminer  la  grandeur  du  rayon  du  déférent,  ni  celle 
du  rayon  de  I epicycle;  le  rapport  seul  de  ces  deux  rayons  est  déter- 
miné par  la  condition  que  l'angle  ATS  soit  égal  à la  valeur  de  la 
plus  grande  digression  orientaleou  occidentale  de  Vénus,  valeur  qui 
est  d’environ  46°.  On  explique  tout  aussi  bien  les  apparences  en 
donnant  au  déférent  le  rayon  TC',  fig.  308,  au  lieu  du  rayon  TC, 
et  augmentant  le  rayon  dclepicycle  dans  le  même  rapport  ; pourvu 
que  le  centre  de  l’épicvcle  (C  ou  C')  se  meuve  autour  de  la  terre 


en  restant  toujours  sur  la  ligne  TS,  et  que  la  planète  (V  ou  V')  em- 
ploie toujours  le  même  temps  à parcourir  l epiçycle,  les  apparences 
resteront  exactement  les  mêmes.  Mais  alors  rien  ne  s'oppose  à ce 
que  l’on  augmente  le  rayon  du  déférent,  jusqu'à  lo  rendre  égal  au 
rayon  mémo  TS  de  rbriiite  apparente  du  soleil;  ce  qui  revient  a 
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supposer  que  Vénus  décrit  un  épicycle  dont  le  centre,  coïncidant 
avec  le  centre  du  soleil,  est  emporté  par  cet  astre  dans  son  mou- 
vement annuel  autour  de  la  terre.  Nous  faisons  abstraction  ici,  bien 
entendu,  des  irrégularités  du  mouvement  apparent  du  soleil  autour 
delà  terre;  et,  pour  arrivera  nous  expliquer  grossièrement  les 
principales  circonstances  du  mouvement  de  Vénus,  nous  regardons 
le  soleil  comme  décrivant  un  cercle  dont  la  terre  occupe  lé  centre. 
Nousvoyons  donc  que  l’on  peut  se  rendre  compte  du  mouvement 
apparent  de  la  planète  qui  nous  occupe,  en  lui  faisant  pr  courir 
un  cercle  autour  du  soleil  comme  centre,  et  supposant  que  le  so- 
leil emporte  cette  orbite  avec  lui  dans  son  mouvement  autour  de  la 
terre. 

L’observation  a permis  de  vérifier  que  c’est  en  effet  ainsi  que  les 
choses  se  passent.  Une  particularité  que  nous  n’avons  pas  encore 
signalée,  et  qui  était  inconnue  aux  anciens  astronomes,  a montré 
que  la  planète  tourne  autour  du  soleil,  et  ne  reste  pas  toujours  en 
deçà  de  cet  astre  en  parcourant  son  épicycle,  commeilslecroyaient. 
Vénus  est  un  globe  qui  n’est  pas  luminenx  par  lui-même;  de  même 
que  la  lune,  cette  planète  reçoit  sa  lumière  du  soleil,  et  c’est  ce  qui 
fait  que  nous  pouvons  l'apercevoir.  L'hémisphère  de  Vénus  qui  se 
trouve  ainsi  éclairé  par  le  soleil  n'occupe  pas  toujours  la  même 
position  par  rapport  à nous,  et  il  doit  en  résulter  des  phases  ana- 
logues à celles  de  la  lune.  C'est  ce  que  reconnut  Galilée,  dès  qu'il 
cutdirigéune  lunette  vers  cette  planète.  Or,  en  suivant  les  modifica- 
tions qu'éprouvaient  successivement  ces  phases,  il  s’assura  quelles 
s’accordaient  complètement  avec  l’idée  d'un  mouvement  do  la 
planète  sur  une  circonférence  de  cercle  ayant  le  soleil  pour  centre. 
Dans  un  pareil  mouvement,  Vénus  doit  se  montrer  à nous  sous 
forme  d'un  cercle  lumineux,  lorsqu  elle  est  en  V,  fig.  309:  en  allant 
de  V en  V',  elle  doit  passer  insensiblement  de  la  forme  que  nous 
venons d indiquer  à celle  d'un  demi-cercle  lumineux:  de  V'  en  V'7, 
elle  doit  prendre  la  forme  d’un  croissant  de  plus  en  plus  délié;  en 
V"  elle  doit  être  tout  à fait  invisible  ; enfin  en  allant  de  V"  en  V'", 
puis  en  V,  elle  doit  repasser  exactement  par  les  mêmes  phases,  mais 
dans  un  ordre  inverse.  L'observation  attentive  des  phases  de  la 
planète  a montré  à Galilée  que  c'était  précisément  de  celte  manière 
que  les  choses  se  passaient.  Si  Vénus  décrivait  un  épicycle  en 
restant  toujours  entre  le  soleil  et  la  terre,  ou  toujours  au  delà  du 
soleil,  ou  bien  encore  si  l’épicycle  de  Vénus  embrassait  le  soleil,  en 
ayant  son  centre  notablement  éloigné  de  cet  astre,  il  en  résulterait 
dans  la  succession  des  phases  des  circonstances  essentiellement  dif- 
férentes de  celles  qui  correspondent  au  cas  où  la  planète  décrit  un 
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cercle  autour  du  soleil  comme  centre,  circonstances  dont  on  aurait 
pu  facilement  constater  l’existence  par  l'observation. 

En  même  temps  que  Vénus  présente  des  phases  diverses,  son 
diamètre  apparent  change  de  grandeur,  en  raison  de  l’augmenta- 
tion ou  de  la  diminution  de  sa  distance  à la  terre.  Cette  variation 
du  diamètre  apparent  s’effectue  même  dans  des  limites  assez  éten- 


dues, comme  on  peut  le  voir  par  les  fig.  310  à 313  qui  montrent 
les  diverses  formes  de  la  planète,  construites  à une  même  échelle. 
La  première  de  ces  formes,  fig.  310,  correspond  au  cas  où  Vénus 
est  en  V,  fig  309  ; la  seconde,  fig.  311,  se  rapporte  à une  position 
moyenne  entre  V et  V';  la  troisième,  fig.  312,  est  celle  que  l’on  ob- 
serve lorsquo  Vénus  est  en  V';  et  la  quatrième,  fig.  313,  est  re- 
lative à une  position  intermédiaire  entre  Y'  et  V".  Le  cercle  ponc- 
tué, fig.  31  î,  fait  voir  la  grandeur  que  présenterait  le  disque  de 
Vénus,  si  l’on  pouvait  l’apercevoir,  lorsqucllgjratcn  V".  Dans  cette 
dernièro  position,  V",  c'est  l’hémisphère  non  éclairé  de  la  planète 
qui  est  tourné  do  notre  côté;  en  sorte  qu'on  ne  peut  pas  la  voir 
directement  : mais,  de  temps  à autre,  lorsque  la  planète  passe  dans 
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la  partie  V"  de  son  orbite,  on  la  voit  se  projeter  sur  le  disque  du 
soleil,  sous  forme  d’un  cercle  noir  qui  a précisément  les  dimensions 
que  présente  le  cercle  ponctué  de  la  fig.  31  4. 


O 


F.  310.  F.  311.  Fig.  312.  Fig.  313.  Fig.  314.  \ 

% 

§ 254.  Le  mouvement  apparent  de  Mercure  est  tout  à fait  ana- 
logue à celui  de  Vénus.  Cette  planète,  qui  est  beaucoup  moins  bril- 
lante que  Vénus,  peut  être  observée  comme  elle,  tantôt  le  soir,  peu 
de  temps  après  le  coucher  du  soleil,  tantôt  le  matin,  peu  de  temps 
avant  le  lever  du  même  astre;  on  reconnaît  ainsi  qu’elle  semble 
osciller  de  part  et  d'autre  du  soleil,  en  restant  toujours  à peu  près 
sur  le  grand  cercle  de  l’écliptique.  Mais  ce  mouvement  oscillatoire 
présente  moins  de  régularité  que  celui  de  Vénus.  Les  plus  grandes 
digressions  orientales  et  occidentales  de  Mercure  n’ont  pas  toujours 
la  même  valeur;  elles  varient  entre  16°  jet  28°^.  La  durée  d’une 
oscillation  complète  de  cette  planète  par  rapport  au  soleil,  c'est-à- 
dire  le  temps  qu  elle  met  à aller  de  sa  plus  grande  digression  orien- 
tale à sa  plus  grande  digression  occidentale,  et  à revenir  ensuite  à 
sa  première  position,  varie  de  1 06  jours  à 1 30  jours. 

L’hypothèse  qui  avait  servi  aux  anciens  astronomes  à se  rendre 
compte  des  circonstances  du  mouvement  apparent  de  Vénus,  a été 
également  adoptée  par  eux  pour  Mercure;  seulement  elle  a dû  être 
compliquée  de  l'addition  de  nouveaux  épicvcles,  comme  nous  l'a- 
vons déjà  indiqué  pour  la  lune  (§  213),  en  raison  des  irrégularités 
que  nous  venons  de  signaler,  dans  le  mouvement  de  la  planète 
qui  nous  occupe.  Les  raisons  que  nous  avons  développées,  et  qui 
nous  ont  conduit  à admettre  que  Vénus  décrit  un  cercle  dont  le 
centre  coïncide  avec  le  centre  du  soleil,  sont  applicables  à Mer- 
cure. Les  phases  que  présente  cetle  planète  montrent  que,  comme 
Vénus,  elle  tourne  autour  du  soleil  ; seulement  on  serait  trop  loin 
de  la  réalité  si  l'on  admettait  qu'elle  décrit  uniformément  un  cercle 
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dont  le  centre  est  «nu  centre  du  soleil  : on  approche  beaucoup  plus 
de  la  vérité  en  regardant  la  planète  comme  décrivant  un  cercle  ex- 
centrique au  soleil,  et  cela  avec  une  vitesse  variable  entre  certaines 
limites. 

Mercure  se  mouvant  ainsi  autour  du  soleil,  sur  une  orbite  que 
le  soleil  emporte  avec  lui  dans  son  mouvement  apparent  autour  de 
la  terre,  il  en  résulte  pour  la  planète  un  mouvement  irrégulier  par 
rapport  aux  étoiles;  elle  traverse  les  constellations  zodiacales,  tan- 
tôt rapidement,  tantôt  lentement,  et  de  temps  à autre  son  mouve- 
ment, qui  est  généralement  direct,  devient  rétrograde  pendant 
quelques  jours,  pour  reprendre  ensuite  le  sens  direct  qu'il  avait 
précédemment.  La  durée  de  cette  rétrogradation  de  la  planète  est 
moyennement  d'environ  23  jours.  Mercure,  comme  Vénus,  emploie 
en  moyenne  une  année  à faire  le  tour  du  ciel,"  c’est-à-dire  à par- 
courir les  diverses  constellations  zodiacales. 

§ 2 5 5.  Mou  ventent  apparent  des  planète*  supérieure*. — 

Nous  avons  dit  que  les  planètes  supérieures  se  distinguent  des  pla- 
nètes inférieures,  en  ce  que  les  premières  s’éloignent  du  soleil  à 
touto  distance,  jusqu’à  se  placer  en  opposition  avec  cet  astre,  tan- 
dis que  les  dernières  ne  font  qu’osciller  de  part  et  d’autre  du  so- 
leil, sans  s'en  éloigner  au  delà  de  certaines  limites.  Mais  quand  on 
examine  le  mouvement  des  planètes  supérieures  par  rapport  aux 
étoiles,  on  trouve,  au  contraire,  que  ce  mouvement  est  tout  à fait 
analogue  à celui  des  planètes  inférieures. 

Considérons  en  particulier  la  planète  Mars.  En  marquant  sur  une 
carte  céleste  la  suite  des  positions  qu’elle  occupe  successivement 
dans  le  ciel,  on  voit  qu  elle  se  meut  à peu  près  suivant  le  grand 
cercle  de  l’écliptique,  dont  elle  ne  s'écarte  que  de  petites  quantités, 
tantôt  d’un  côté,  tantôt  de  l’autre.  Après  avoir  marché  pendant  un 
assez  long  temps  dans  le  sens  direct,  elle  rebrousse  chemin,  et  se 
meut  pendant  quelque  temps  en  sens  contraire;  puis  elle  reprend 
son  mouvement  direct,  pour  rétrograder  plus  tard  comme  elle  vient 
déjà  de  le  faire,  et  ainsi  de  suite.  La  fi  g.  315  montre  la  route  dé- 
crite par  Mars  à la  fin  de  l’année  1851  et  au  commencement  de  1852. 
On  voit  qu'après  s’être  avancée  du  côté  de  l’orient  jusqu’au  20  dé- 
cembre 1851 , la  planète  a rélrogradéjusqueversle2-i  février  185  2, 
et  qu  ensuite  elle  a repris  son  mouvement  direct.  Mars  conserve 
son  mouvement  direct  pendant  environ  707  jours,  ou  près  de  deux 
ans;  la  durée  de  son  mouvement  rétrograde  est  beaucoup  plus 
courte,  et  se  compose  seulement  d’environ  73  jours  : en  sorte  que 
chaque  période  complète  du  mouvement  de  Mars,  comprenant  à la 
fois  son  mouvement  direct  et  le  mouvement  rétrograde  qui  le  suit. 
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renferme  environ  780  jours,  ou  2 ans  et  50  jours.  Mars  fait  tout  le 
tour  du  ciel  dans  un  espace  de  temps  qui  se  compose,  en  moyenne 
de  687  jours  J 

A aucune  époque  de 
son  mouvement  di- 
rect, Mars  ne  se  meut 
aussi  rapidement  que 
le  soleil  sur  l'éclipti- 
que. Il  en  résulte  que 
ce  dernier  astre  prend 
toujours  de  l’avance 
sur  la  planète  ; elle 
semble  constamment 
marcher  de  l'orient  à 
l’occident , par  rap- 
port à lui.  Tantôt  ce 
mouvement  apparent 
lient  à l'excès  de  la 
vitesse  du  soleil  sur 
celle  de  la  planète , 
lorsquecelle-cisemeut 
d’un  mouvement  di- 
rect; tantôt  il  est  dû 
à ce  que  la  planète  se 
meut  réellement  vers 
l’occident  sur  la  sphè- 
re, tandis  que  le  soleil 
conserve  toujours  son 
mouvement  vers  l’o- 
rient. Lorsque  la  pla- 
nète Mars  se  trouve  à 
peu  près  dans  la  même 
région  du  ciel  que  le 
soleil,  celui-ci  la  dé- 
passe bientôt,  et  elle 
s'en  éloigne  de  plus  en 
plus  vers  l'occident, 
jusqua  ce  qu’elle  se 
trouve  en  opposition  ; 
alors,  en  continuant  à 

marcher  dans  le  même  sens  par  rapport  à lui,  elle  commence  à 
s'en  rapprocher  du  côté  opposé;  bientôt  elle  l'atteint,  puis  recom- 
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mence  à s'en  éloigner  du  côté  de  l'occident , et  ainsi  de  suite. 

Ces  diverses  circonstances  sont  des  conséquences  naturelles  de 
la  manière  dont  Mars  se  déplace  parmi  les  étoiles.  Mais  l’observa- 
tion indique  quelque  chose  de  plus  : elle  fait  voir  que  les  change- 
ments de  grandeur  et  de  sens  qu’éprouve  la  vitesse  de  la  planète, 
parmi  les  constellations,  sont  intimement  liés  à la  position  qu  elle 
occupe  par  rapport  au  soleil.  Lorsque  Mars  se  trouve  dans  la  même 
région  du  ciel  que  le  soleil,  c’est-à-dire  au  moment  de  la  conjonction 
de  la  planète,  suivant  l’expression  consacrée,  celle-ci  occupe  le  mi- 
lieu de  l’arc  qu'elle  décrit  d’un  mouvement  direct  . Lorsque  la  pla- 
nète est  en  opposition,  elle  se  trouve  au  milieu  de  l'arc  qu’elle  dé- 
critd'unmouvementrétrograde.  Le  mouvementdela  planète  change 
de  sens,  de  direct  qu'il  était  il  devient  rétrograde,  lorsqu'elle  esta 
l'occident  du  soleil  et  à 137"  de  distance  de  cet  astre;  le  mouve- 
ment rétrograde  continue  jusqu'à  ce  que  la  planète,  après  son  op- 
position, se  soit  rapprochée  du  soleil,  de  manière  à n en  être  plus 
qu'à  une  distance  de  137,  du  côté  de  l orient,  et  alors  le  mouve- 
ment devient  de  nouveau  direct.  On  voit  par  là  que  le  soleil  joue  ' 
un  rôle  important  dans  le  mouvement  apparent  de  la  planète  Mars, 
tout  aussi  bien  que  dans  celui  des  planètes  inférieures.  > 


Fi£.  31 C. 


M\  § 236.  Voyons  maintenant  de  quelle  manière  on  est  parvenu  à se 
rendre  compte  des  circonstances  que  nous  venons  de  signaler  dans 
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le  mouvement  apparent  de  Mars  sur  la  sphère  céleste.  Ce  mouve- 
ment apparent  se  composant  d’une  succession  périodique  et  régu- 
lière de  mouvements  directs  et  de  mouvements  rétrogrades  de  la 
planète  parmi  les  étoiles,  comme  cela  a lieu  pour  Vénus  et  pour 
Mercure,  les  anciens  ont  cherché  à l'expliquer  par  des  moyens  ana- 
logues. Ils  ont  reconnu  qu’on  pouvait  en  effet  regarder  Mars  comme 
décrivant  un  épicycle,  dont  le  centre  parcourait  lui-même  un  défé- 
rent ayant  la  terre  pour  centre  ; et  pour  que  les  choses  se  passent 
comme  nous  l'avons  indiqué  à la  fin  du  paragraphe  précédent,  ils 
ont  été  conduits  à admettre  que  la  planète  M,  / îg . 316,  décrit  son 
épicycle  de  telle  manière  que  le  rayon  CM  qui  la  joint  au  centre  de 
ce  cercle  soit  toujours  parallèle  à la  ligne  TS  qui  joint  la  terre  au 
soleil  ; lorsque  le  soleil  va  de  S en  S',  et  que  le  centre  de  L épicycle 
va  de  C en  C',  la  planète  se  place  sur  ! épicycle  en  un  point  M', 
tel  que  C'M'  soit  parallèle  à TS'.  Si  I on  examinq  les  diverses  po- 
sitions dans  lesquelles  la  planète  M vient  se  placer  successivement, 
d’après  cette  hypothèse,  on  reconnaît  qu  en  effet  son  mouvement 
présente  bien  les  diverses  particularités  que  l’observation  indique 
dans  le  mouvement  apparent  de  Mars. 

Les  apparences  du  mouvement  de  Mars  se  trouvent  donc  expli- 
quées, comme  celles  des  mouvements  de  Vénus  et  de  Mercure,  en 


admettant  que  la  planète  se  meut  sur  un  épicycle  dont  le  centre  par- 
court un  déférent  . Mais  il  y a une  différence  essentielle  entre  l’hy- 
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pothèse  (les  anciens  relative  aux  deux  planètes  inférieures,  et  celle 
qui  se  rapporte  à la  planète  Mars.  Dans  celle-ci,  c’est  le  rayon  de 
lepicycle  passant  par  la  planète  qui  est  constamment  dirigé  comme 
la  ligne  TS  : dans  celle  qui  se  rapporte  aux  planètes  inférieures,  au 
contraire,  c’est  le  rayon  du  déférent  passant  par  le  centre  de  l'épi— 
cycle  qui  satisfait  à cette  condition.  Mais  l'examen  attentif  de  l’hy- 
pothèse relative  à Mars  fait  voir  qu'on  peut  facilement  la  modifier 
de  manière  à faire  disparaître  cette  différence  capitale,  et  voici  com- 
ment. Supposons  qne  de  la  terre  T comme  centre,  /i<y.  3 1 7,  on  dé- 
crive une  circonférence  de  cercle,  avec  un  rayon  TO  égal  au  rayon 
CM  do  l’épicycle.  11  est  aisé  de  voir  que  la  distance  MO,  ou  M'0\  de 
la  planète  au  point  où  cette  circonférence  de  cercle  est  rencontrée 
par  la  ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil,  conserve  toujours  la  même 
grandeur  : car,  C/M'  étant  égal  et  parallèle  à TO',  la  figure  TO'M't  .' 
est  un  parallélogramme,  et  par  conséquent  M'O'  est  égal  à C'T, 
c'est-à-dire  égal  au  rayon  du  déférent.  On  peut  donc  dire  que  la 
planète  se  trouve  toujours  sur  un  cercle  décrit  avec  le  rayon  TC  du 
déférent,  et  ayant  pour  centre  le  point  O ou  O'  déterminé  comme 
nous  venons  de  le  dire.  Mais  ce  dernier  cercle,  comprenant  la  terre 
T à son  intérieur,  n’est  autre  chose  qu'un  excentrique.  Ainsi  on 
expliquera  tout  aussi  bien  les  circonstances  du  mouvement  de  Mars, 
en  admettant  que  celte  planète  se  meut  sur  un  excentrique,  dont  le 
centre  décrit  un  cercle  autour  de  la  terre,  qu'en  admettant  qu'elle 
se  meut  sur  un  épicycle,  dont  le  centre  décrit  un  déférent,  comme 
l’avaient  fait  les  anciens.  Dans  la  nouvelle  hypothèse,  le  rayon  O'M' 
de  l’excentrique  a la  grandeur  que  l’on  attribuait  au  rayon  TC  du 
déférent  dans  l’ancienne,  et  le  rayon  TO  du  cercle  décrit  autour  de 
la  terre  par  le  centre  de  l’excentrique,  est  égal  au  rayon  CM  de 
l’épicycle;  de  plus  on  doit  admettre  que  le  centre  de  l’excentrique 
se  meut  autour  do  la  terre,  de  manière  à se  trouver  toujours  sur  la 
ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil. 

Comparons  maintenant  cette  nouvelle  hypothèse  avec  celles  que 
les  anciens  admettaient  pour  Vénus  et  Mercure,  et  nous  verrons 
qu’elles  consistent  toutes  à regarder  la  planète  comme  parcourant 
un  cercle  dont  le  centre  tourne  lui-mème  autour  de  la  terre,  avec 
la  condition  que  ce  centre  reste  toujours  sur  la  ligne  droite 
menée  de  la  terre  au  soleil.  Dans  le  cas  de  Vénus  et  de  Mer- 
cure, le  cercle  que  décrit  chacune  de  ces  planètes  n’a  pas  un  rayon 
assez  grand  pour  comprendre  la  terre  à son  intérieur,  et  il  en  résulte 
qu’il  prend  le  nom  d’épicycle  ; dans  le  cas  de  Mars,  ce  cercle  décrit 
par  la  planète  environne  la  terre,  et  devient  ainsi  un  excentrique  : 
mais  sauf  celte  différence,  qui  lient  uniquement  à la  grandeur  du 
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rayon  du  cercle  décrit  par  la  planète,  le  mouvement  de  Mars  se 
trouve  expliqué  exactement  de  la  même  manière  que  ceux  de  Vénus 
et  Mercure. 

Nous  pouvons  aller  encore  plus  loin.  Lorsque  nous  nous  sommes 
occupé  du  mouvement  de  Vénus,  nous  avons  remarqué  qu’aucune 
circonstance  du  mouvement  apparent  do  la  planète  ne  pouvait  faire 
connaître  les  dimensions  absolues  des  rayons  de  1 epicycle  et  du  dé- 
férent, et  que  le  rapport  seul  de  ces  rayons  était  déterminé;  nous 
en  avons  conclu  que  nous  pouvions  prendre  le  rayon  du  déférent 
égal  à celui  de  l'orbite  apparente  du  soleil  autour  de  la  terre,  et  en 
conséquence  faire  coïncider  constamment  le  centre  de  l epicycle  de 
Vénus  avec  le  soleil.  Rien  ne  nous  empêche  de  faire  exactement  la 
même  clioso  pour  la  planète  Mars.  Nous  avons  trouvé  qu’on  peut  se 
rendre  compte  de  son  mouvement  apparent,  en  la  faisant  mouvoir 
sur  un  excentrique,  dont  le  centre  tourne  autour  de  la  terre  de  ma- 
nière à rester  toujours  sur  la  ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil.  Les 
dimensions  absolues  de  l'excentrique  et  du  cercle  que  décrit  son 
centre  n'étant  nullement  déterminées  par  les  circonstances  du  mou- 
vement apparent  de  la  planète,  on  peut  les  choisir  de  telle  manière 
que  le  centre  de  l'excentrique  coïncide  avec  le  centre  du  soleil.  On 
voit  donc  que  le  mouvement  apparent  de  Mars,  aussi  bien  que  ceux 
de  Vénus  et  de  Mercure,  peut  s'expliquer  en  admettant  que  la  pla- 
nète tourne  autour  du  soleil,  et  que  cet  astre,  dans  son  mouvement 
annuel  autour  de  la  terre,  emporteavec  lui  l'orbite  quelle  décrit  ainsi, 
■v-  Mars,- en  se  mouvant  autour  du  soleil,  comme  nous  venons  de  le 
dire,  le  long  d 'une  orbite  qui  com- 
prend la  terre  à son  intérieur,  ne 
doit  pas  présenter  la  succession 
des  phases  que  nous  présente 
Vénus.  Quelle  que  soit  la  position 
que  la  planète  occupe  sur  son 
orbite,  nous  voyons  toujours  la 
plus  grande  partiedel  hémisphère 
qu'elle  tourno  vers  le  soleil,  et  qui 
est  éclairé  par  cet  astre.  Le  plan 
du  cercle  qui  limite  l’hémisphère 
éclairé,  et  celui  du  cercle  qui  li- 
mite l’hémisphère  visible  de  la 
terre,  font  entre  eux  le  même 
angle  que  les  lignes  SM , TM , 
p<j.  318,  qui  joignent  le  soleil  et 
la  terre  à la  planète.  Or  il  est  facile  de  voir  que,  dans  toutes  les 
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positions  de  Mars  sur  le  cercle  M'MM",  cet  angle  ne  peut  pas  de- 
venir bien  grand , et  que  c'est  à peu  près  dans  la  position  parti- 
culière qui  a été  donnée  au  point  M sur  la  figure,  que  cet  angle  a sa 
plus  grande  valeur  : aussi  la  planète,  que  l'on  voit  sous  forme  d'un 
disque  circulaire,  lors  des  oppositions  M'  et  des  conjonctions  M", 
ne  se  montre-t-elle  jamais  sous  une  forme  bien  différente  d'un 
cercle,  quoique  cependant  la  déformation  qu’elle  éprouve  entre  les 
oppositions  et  les  conjonctions  soit  très  sensible. 

§ 257.  Lesdeux  autres  planètes  supérieures  connues  des  anciens, 
Jupiter  et  Saturne,  présentent  dans  leur  mouvement  des  circonstan- 
ces tout  à fait  analogues  à celles  que  présente  Mars.  Elles  se  meu- 
vent dans  le  ciel  à peu  près  le  long  de  l'écliptique  ; leur  mouve- 
ment est  alternativement  direct  et  rétrograde.  La  vitesse  dont  cha- 
cune d’elles  est  animée,  lorsque  son  mouvement  est  direct,  étant 
plus  petite  que  la  vitesse  du  soleil  sur  l’écliptique,  il  en  résulte  que, 
par  rapport  au  soleil,  elles  semblent  constamment  se  mouvoir  de 
l'orient  vers  l’occident.  Chacune  de  ces  planètes  se  trouve  au  milieu 
de  l’arc  qu’elle  décrit  d’un  mouvement  direct,  lorsqu'elle  est  en  con- 
jonction, et  au  milieu  de  l’arc  qu’elle  décrit  d’un  mouvement  rétro- 
grade, lorsqu’elle  est  en  opposition. 

Jupiter  conserveson  mouvementdirect  pendant  environ  27  8 jours, 
et  son  mouvement  rétrograde  pendant  environ  121  jours;  en  sorte 
que  chaque  période  complète  de  son  mouvement,  comprenant  un 
mouvement  direct  et  le  mouvement  rétrograde  qui  le  suit,  a une 
durée  de  399  jours.  Le  mouvement  direct  de  Jupiter  resse,  pour 
faire  place  à son  mouvement  rétrograde,  lorsque  la  planète  s'est 
éloignée  du  soleil,  du  côté  de  l'occident,  à une  distance  de  H 5 de- 
grés ; le  sens  du  mouvement  de  la  planète  change  de  nouveau,  ce 
mouvement  redevient  direct,  lorsqu'elle  s'est  rapprochée  du  soleil, 
du  côté  de  l’orient,  jusqu  à la  mémo  distance  de  4 1 5 degrés.  Jupiter 
met  environ  4 333  jours,  ou  près  de  1 2 ans,  à faire  le  tour  du  ciel. 

Le  mouvement  direct  de  Saturne  dure  239  jours,  et  son  mouve- 
* ment  rétrograde,  4 39  jours  : chaque  période  complète  de  son  mou- 
vement se  compose  donc  de  378  jours.  La  distance  de  Saturne  au 
soleil,  à l’occident  de  cet  astre,  est  de  4 09  degrés,  au  moment  où 
son  mouvement  commence  à devenir  rétrograde;  le  mouvement  do 
la  planète  commence  à redevenir  direct,  lorsque  sa  distance  au 
soleil,  du  côté  de  l'orient,  a repris  cette  même  valeur  de  1 09  degrés. 
Saturne  emploie  4 0 759  jours,  ou  environ  29  ans  ‘ à faire  tout  le 
tour  du  ciel. 

On  comprend  tout  de  suite,  d’après  cela,  que  les  anciens  ont  dû 
expliquer  les  mouvements  de  Jupiter  et  de  Saturne  exactement  de  la 
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même  manière  qu’ils  ont  expliqué  le  mouvement  de  Mars  ; ils  ont 
admis  que  chacune  de  ces  planètes  se  meut  sur  un  épicycle  dont  le 
centre  tourne  autour  de  la  terre  sur  un  déférent,  avec  cette  condi- 
tion que  le  rayon  de  l'épicycle  passant  par  la  planète  reste  toujours 
parallèle  à la  ligne  droite  qui  joint  la  terre  au  soleil.  D'ailleurs  nous 
pourrions  répéter,  pour  J upiter  et  Saturne,  le  raisonnement  qui  nous 
a permis  do  remplacer  l'hypothèse  des  anciens  sur  le  mouvement  de 
Mars,  par  une  autre  présentant  plus  d’analogie  avec  celles  admises 
pour  VénusetMercure.  Nous  en  conclurons  donc  tout  de  suiteque  l’on 
peut  se  rendre  compte  des  mouvements  apparents  de  Jupiter  et  de 
Saturne,  en  admettant  que  chacune  de  ces  deux  planètes  décrit  un 
cercle  autour  du  soleil,  et  que  cet  astre  emporte  leurs  orbites  avec 
lui,  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre. 

JupiteretSaturnecirculanlautourdu  soleil  dansdes  orbites  beau- 
coup plus  grandes  que  celle  de  Mars,  ne  présentent  pas  la  moindre 
apparence  de  phases  ; à aucune  époque  de  leur  mouvement,  leur 
disque  n'éprouve  la  légère  déformation  que  l'on  observe  dans  le 
disque  de  cette  dernière  planète. 

§ 258.  Système  de  Ptolèmèe.  — Les  idées  des  anciens  sur 
le  mouvement  des  planètes  nous  ont  été  transmises  par  les  ouvrages 
de  Ptolémée,  astronome  d'Alexandrie,  qui  florissait  vers  l’an  ! 30  de 
notre  ère.  C’est  pour  cela  qu’on  donne  le  nom  de  système  de  Ploie - 
mée  à l'ensemble  des  hypothèses  qu'ils  avaient  adoptées  et  que  l'on 
conserva  pendant  longtemps  sans  leur  apporter  de  modilication.  La 
fig.  3 1 9 permet  de  saisir  d’un  seul  coup  d’œil  l’ensemble  de  ce  sys- 
tème. La  terre  T est  placée  au  centre;  autour  d’elle  se  meuvent,  à 
peu  près  dans  le  mémo  plan,  les  sept  astres  auxquels  ils  attri- 
buaient le  nom  de  planètes,  et  qui  sont  : la  lune  L,  Mercure  m,  Vé- 
nus V,  le  soleil  S,  Mars  M,  Jupiter  J,  et  Saturne  s.  Nous  avons  vu 
que,  pour  rendre  compte  des  principales  circonstances  du  mouve- 
ment des  cinq  planètes  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter,  et  Saturne, 
et  notamment  de  leurs  stations  et  rétrogradations,  on  avait  admis 
que  chacune  d'elles  décrivait  un  épicycle  dont  le  centre  parcourait  * 
un  déférent.  Nous  avons  dit  en  outre  que  les  rayons  des  déférents 
de  Mercure  et  de  Vénus,  aboutissant  aux  centres  des  épicvcles  de 
ces  planètes,  devaient  constamment  être  dirigés  vers  le  soleil  ; et 
que  les  rayons  menés  de  Mars,  Jupiter,  et  Saturne,  aux  centres  de 
leurs  épicvcles  respectifs,  devaient  toujours  rester  parallèles  à la 
ligne  qui  joint  la  terre  au  soleil.  La  fig.  319  a été  construite  de 
manière  à satisfaire  à ces  conditions. 

L’ordre  dans  lequel  les  planètes  sont  rangées  a été  déterminé 
d'après  le  temps  que  chacune  d'elles  emploie  à faire  le  tour  du 
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ciel,  à l'exception  toutefois  de  Mercure  et  Vénus,  qui,  comme  nous 
l'avons  vu,  mettent  le  même  temps  que  le  soleil,  c'est-à-dire  une 


année,  à parcourir  toutes  les  constellations  zodiacales.  Les  anciens 
supposaient  que  les  planètes  étaient  d’autant  plus  éloignées  de  la 
terre  quelesduréesdeleursrévolutionssidéralesétaient  plus  grandes. 
Quant  à Vénus  et  à Mercure,  ils  n’étaient  pas  d'accord  sur  le  rang 
qu'il  fallait  leur  assigner  : les  uns  les  plaçaient  au  delà  du  soleil,  les 
autres  entre  le  soleil  et  la  terre.  Ptolémée  adopta  cette  dernière  opi- 
nion, et  supposa  Mercure  plus  rapproché  de  nous  que  Vénus,  parce 
que  le  temps  de  la  révolution  sur  lepicycle  est  plus  court  pour  la 
première,  planète  que  pour  la  seconde. 

C'est  à cela  que  se  bornaient  les  idées  des  anciens  sur  la  consti- 
tution d'ensemble  du  système  planétaire.  Ils  ne  savaient  absolument 
rien  sur  les  rapports  qui  existent  entre  les  distances  mutuelles  des 
divers  corps  qui  le  composent. 
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Si,  aux  mouvements  des  sept  planètes  autour  de  la  terre,  nous 
joignons  le  mouvement  général  de  rotation  de  l'ensemble  de  ces 
planètes  et  des  étoiles  autour  de  l’axe  du  monde,  dans  L espace 
d'un  jour  sidéral,  nous  aurons  la  représentation  complète  du  sys- 
tème astronomique  des  anciens. 

§ 259.  Système  de  Copernic.  — Plusieurs  philosophes  do 
l’antiquité  avaient  émis,  sur  la  constitution  de  l’univers,  des  idées 
tout  autres  que  celles  qui  étaient  admises  de  leur  temps.  Les  Py- 
thagoriciens supposaient  le  soleil  immobile  au  centre  du  monde,  et 
attribuaient  à la  terre  un  double  mouvement  de  rotation  sur  elle- 
même  et  de  révolution  autour  du  soleil  ; d’autres  regardaient  Mer- 
cure et  Vénus  comme  se  mouvant  autour  du  soleil.  Copernic,  né 
en  1i75,  à Thorn,  dans  la  Prusse  polonaise,  eut  la  gloire  d’ouvrir 
une  ère  toute  nouvelle  à l’astronomie,  en  faisant  revivre  ces  idées, 
et  basant  sur  elles  un  système  que  tous  les  travaux  postérieurs  des 
astronomes  ont  pleinement  confirmé,  en  fournissant  un  grand  nom- 
bre de  preuves  à son  appui. 

Copernic  reconnut , comme  nous  l’avons  fait  précédemment 
(§§  253  et  256),  non-seulement  qu’on  peut  supposer  que  les  centres 
des  épicycles  de  Vénus  et  de  Mercure  coïncident  avec  le  soleil, 
mais  encore  qu’on  peut  regarder  Mars,  Jupiter  et  Saturne  comme 
se  mouvant  également  autour  de  cet  astre.  Pour  se  rendre  complè- 
tement compte  des  apparences  que  présentent  les  mouvements  des 
cinq  planètes,  il  n’y  avait  donc  qu’à  admettre  qu'elles  circulaient 
toutes  autour  du  soleil,  et  que  celui-ci  emportait  leurs  orbites  avec 
lui,  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre.  Mais  il  alla 
plus  loin  ; il  vit  que  le  mouvement  annuel  du  soleil  autour  de  la 
terre  peut  être  considéré  comme  n’étant  qu’une  apparence  due  à 
ce  que  la  terre  elle-même  tourne  autour  du  soleil  dans  l'espace  d'une 
année  (§  1 58).  Dès  lors  les  mouvements  des  planètes  devinrent 
beaucoup  plus  simples  : ces  corps  ne  firent  plus  que  circuler  autour 
du  soleil,  qui  resta  immobile,  et  la  terre,  animée  d'un  mouvement 
analogue  autour  de  cet  astre,  put  être  elle-même  regardée  comme 
étant  une  planète.  Enfin  il  compléta  ces  idées,  en  admettant  que  le 
mouvement  diurne  du  ciel  n’est  qu’une  apparence  due  à la  rotation 
de  la  terre  sur  elle-même  (§74). 

Nou3  avons  dit  que,  dans  le  système  de  Ptolémée,  les  rapports 
des  distances  mutuelles  des  divers  corps  du  syslèmo  planétaire 
n'étaient  déterminés  par  rien  : ici  il  n'en  est  plus  de  même.  Quand 
il  ne  s’agit  que  de  rendre  compte  des  particularités  du  mouvement 
de  chaque  planète,  et  notamment  do  ses  stations  et  de  ses  rétro- 
gradations, il  n'est  pas  nécessaire  de  donner  telle  dimension  plutôt 

40 


Digitized  by  Google 


il  70  PLANÈTES. 

que  telle  autre  à l’épicÿcle  et  au  déférent  au  moyen  desquels  on 
explique  ce  mouvement  ; on  est  seulement  obligé  d'établir  enlre 
les  rayons  de  ces  deux  cercles  un  rapport  déterminé  qui  varie  d une 
planète  à une  autre.  C’est  ainsi  que  pour  Vénus,  par  exemple,  le 
rayon  de  l’épicycle  doit  être  les  0,72  du  rayon  du  déférent;  et 
pour  Mars,  le  rapport  de  ces  deux  rayons  doit  être  égal  à 0,66  : 
quant  aux  grandeurs  des  rayons  des  déférents  de  ces  deux  planètes, 
on  peut  les  prendre  comme  on  veut.  Mais  lorsque,  en  outre,  on 
admet  que  le  centre  de  l’épicycle  de  Vénus  coïncide  avec  le  soleil, 
on  en  conclut  nécessairement  que  le  rayon  de  cet  épicycle,  ou  en 
d’autres  termes  la  distance  de  Vénus  au  soleil,  est  les  0,72  do  la 
distance  du  soleil  à la  terre.  Do  même,  quand,  pour  la  planète  Mars, 
on  remplace  l’hypothèse  de  l’épicycle  et  du  déférent  par  celle  d’un 
excentrique  dont  le  centre  tourne  autour  de  la  terre,  et  qu'on  admet 
ensuite  que  ce  centre  de  l’excentrique  coïncide  avec  le  soleil,  il  en 
résulte  que  la  distance  du  soleil  à la  terre  est  les  0,66  du  rayon  de 
l’orbite  que  Mars  décrit  autour  du  soleil  ; ou  bien  encore  ce  rayon 
de  l’orbite  do  Mars  est  égal  à 1 ,52,  si  l’on  prend  la  distance  du  so- 
leil à la  terre  pour  unité. 

On  voit  donc  qu’on  ne  peut  pas  adopter  les  idées  soutenues  par 
Copernic,  sans  admettre  en  même  temps  que  les  rayons  des  orbites 
des  planètes  autour  du  soleil  ont,  par  rapport  à la  distance  du  soleil 
à la  terre,  des  valeurs  entièrement  déterminées  par  les  circon- 
stances du  mouvement  apparent  de  chacune  d’elles.  Ces  valeurs, 
calculées  en  prenant  la  distance  du  soleil  à la  terre  pour  unité,  sont 
les  suivantes:  pour  Mercure,  0,39  ; pour  Vénus,  0,72  ; pour  Mars, 
1,52;  pour  Jupiter,  5,20,  et  pour  Saturne,  9,54.  Il  n'y  a donc 
rien  d’arbitraire  dans  l’ordre  de  succession  des  diverses  planètes, 
à partir  du  soleil  ; cet  ordre  est  celui  dans  lequel  nous  venons  de 
les  énumérer,  et  si  l'on  y joint  la  terre,  considérée  comme  une 
sixième  planète,  elle  devra  se  placer  entre  Vénus  et  Mars,  puisque 
le  rayon  de  son  orbite  autour  du  soleil  est  égal  à 1 . 

Le  système  de  Copernic , tel  qu’il  résulte  des  explications  dans 
lesquelles  nous  venons  d’entrer,  est  représenté  par  la  pg.  320  ; on 
y a donné  aux  rayons  des  diverses  orbites  des  valeurs  proportion- 
nelles à celles  que  nous  venons  d’indiquer.  D'après  l’échelle  adoptée , 
on  n’a  pas  pu  tracer  complètement  les  orbites  de  Jupiter  et  de  Sa- 
turne, faute  de  place. 

Dans  ce  système,  la  lune  no  fait  plus  partie  des  planètes.  Lob- 
sarvation  montrant  qu’elle  se  meut  autour  de  la  terre,  on  ne  peut 
pas  admettre  que  la  terre  tourne  autour  du  soleil,  sans  admettre  en 
même  temps  qu’elle  emporto  avec  elle  l'orbite  apparente  de  la  lune, 
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comme  nous  l'avons  du  reste  déjà  expliqué  précédemment  (§  22  4). 
La  lune  perd  ainsi  de  son  importance  relative  dans  l’univers;  au 
lieu  d’élre  une  planète,  elle  n’est  plus  qu’un  petit  corps  qui  accom- 


\ 


pagne  la  terre  dans  son  mouvement  annuel,  en  circulant  en  même 
temps  autour  d’elle  : la  lune  est  réduite  au  rôle  de  satellite  de  la 
terre,  l/orbite  de  la  lune  autour  de  la  terre  a été  représentée  sur 
la  /i<j.  320  : mais  il  n'a  pas  été  possible  de  le  faire.  san&«n  exagérer 
les  dimensions  : autrement  on  n'aurait  pas  pu  l'apercevoir,  puis- 
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que  l'on  sait  que  a distance  LT  de  la  lune  à la  terre  n'est  que 
la  100''  partie  de  la  distance  TS  de  la  terre  au  soleil  (§  202). 


Ainsi,  en  résumé,  dans  le  système  de  Copernic,  le  soleil  est  im- 
mobile dans  l'espace  ; les  diverses  planètes,  y compris  la  terre,  se 
meuvent  autour  du  soleil,  dans  le  même  sens,  et  suivant  des  orbites 
situées  toutes  à peu  près  dans  le  mémo  plan  ; la  lune,  qui  tourne 
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autour  de  la  terre,  est  emportée  par  celle-ci  dans  son  mouvement 
annuel  autour  du  soleil;  et  enfin  la  terre,  en  tournant  sur  elle  - 
même,  pendant  qu’elle  se  transporte  autour  du  soleil,  donne  lieu 
aux  apparences  du  mouvement  diurpe. 

Nous  avons  déjà  donné  des  preuves  de  la  réalité  do  la  rotation 
do  la  terre  sur  elle-même  (§74),  ot  du  mouvement  annuel  de  la  terro 
autour  du  soleil  (§§  <59  et  171);  nous  avons  vu  i§§  253  et  254)  que 
les  phases  de  Vénus  et  de  Mercure  démontrent  que  ces  planètes  se 
meuvent  bien  réellement  autour  du  soleil  ; mais  ce  ne  sont  pas  les 
seules  raisons  que  l’on  puisse  donner  en  faveur  du  système  de  Co- 
pernic. II  en  existe  d'autres  encore,  et  des  plus  puissantes,  que  nous 
verrons  bientôt,  et  que  nous  aurons  soin  de  faire  ressortir  chaque 
fois  que  l'oçcasion  s'en  présentera.  Galilée  fut  le  principal  promo- 
teur du  système  de  Copernic,  dont  il  fournit  plusieurs  preuves;  la 
persécution  dont  il  fut  l'objet  à cette  occasion  témoigne  de  la  diffi  - 
culté  qu’il  y avait  à déraciner  les  anciennes  idées  sur  l'immobilité 
absolue  du  globe  terrestre. 

§ 260.  Système  de  Tycho-Bralié.  — Tycho-Brahé,  voyant 
combien  on  avait  de  peine  à admettre  le  système  de  Copernic,  en 
proposa  un  qui  avait  l’avantage  de  rendre  compte  des  mouvements 
apparents  dos  planètes,  tout  aussi  bien  que  celui  de  Copernic,  sans 
toucher  à l'immobilité  de  la  terre  à laquelle  on  tenait  tant.  Dans 
co  système,  fig.  321,  les  diverses  planètes  se  meuvent  autour  du 
soleil  exactement  de  la  même  manière  que  dans  le  système  do  Co- 
pernic ; elles  parcourent  des  orbites  ayant  les  mêmes  dimensions  : 
mais  le  soleil  est  supposé  se  mouvoir  annuellement,  autour  de  la 
terre  qui  reste  fixe,  en  entraînant  avofc  lui  tout  son  cortège  de  pla 
nètes.  En  outre,  tout  l’ensemble  des  étoiles,  des  planètes,  du  soleil 
et  de  la  lune  tourne  autour  do  l’axe  du  monde,  et  fait  un  tour  entier 
dans  l'espace  d’un  jour  sidéral. 

Ce  système  de  Tycho-Brahé  n’est  autre  chose  que  celui  de  Pto- 
lémée,  avec  des  idées  plus  rationnelles  sur  les  mouvements  des  pla- 
nètes, idéesqui,  comme  nous  l’avons  vu,  déterminent  complètement 
les  rapports  des  distances  mutuelles  de  ces  divers  corps.  Il  ne  fut 
pas  généralement  adopté.  On  s’habitua  peu  à peu  à l'idée  du  mou- 
vement de  la  terre,  et  le  système  de  Copernic  prévalut.  D’ailleurs 
les  preuves  s accumulèrent  bientôt  en  faveur  de  ce  dernier  système, 
et  depuis  longtemps  il  n’est  plus  possible  de  conserver  aucun  doute 
sur  sa  réalité. 

§261.  Loi»  de  Kèpler . — Copernic,  en  faisant  mouvoir  les  pla- 
nètes et  la  terre  autour  du  soleil,  avait  rendu  à cet  astre  le  rang 
qui  lui  appartient  dans  l’univers  ; la  terre  et  les  planètes  n’étaient 

40. 
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plus  désormais  que  des  corps  secondaires  dépendant  du  soleil , et 
circulant  autour  de  lui  dans  des  orbites  dirigées  à peu  près  dans  un 
même  plan.  Mais  il  n’avait  rien  modifié  à la  manière  dont  les  an- 
ciens expliquaient  les  inégalités  du  mouvement  de  ces  divers  corps. 
L'observation  faisait  voir  que  les  planètes,  dans  leur  mouvement 
autour  du  soleil,  ne  pouvaient  pas  être  regardées  comme  décrivant 
uniformément  des  cercles  concentriques  avec  cet  astre  ; nous  avons 
déjà  vu  que  la  terre  elle-même,  dont  le  mouvement  autour  du 
soleil  est  identique  avec  le  mouvement  apparent  du  soleil  autour 
d’elle,  se  trouve  également  dans  ce  cas.  Pour  rendre  compte  des 
inégalités  do  ces  mouvements,  Copernic  avait  conservé  les  hypo- 
thèses d'excentriques  et  d’épicycles  superposés  dont  nous  avons 
déjà  parlé  plusieurs  fois.  Képler,  en  discutant  les  résultats  nom- 
breux des  observations  faites  par  Tycho-Brahé,  trouva  les  vérita- 
bles lois  du  mouvement  des  planètes. 

Kn  s'occupant  tout  d’abord  de  l’élude  du  mouvement  de  Mars,  il 
vit  qu’il  n’était  pas  possible  d’admettre  que  cette  planète  décrit  un 
cercle,  même  en  supposant  quo  lo  centre  de  ce  cercle  soit  à une 
certaine  distance  du  centre  du  soleil  : l’orbite  de  la  planète,  telle 
qu'il  la  trouva,  présentait  une  dépression  très  sensible  dans  un 
certain  sens,  et  il  reconnut  qu’on  pouvait  la  regarder  comme  une 
ellipse  ayant  un  de  ses  foyers  au  centre  du  soleil.  Il  étendit  ce 
résultat  aux  autres  planètes,  étudia  la  loi  suivant  laquelle  chacune 
d éliés  parcourt  son  orbite  elliptique,  et  arriva  ainsi  à la  décou- 
verte des  trois  lois  suivantes,  qui  immortalisèrent  son  nom,  en 
achevant  de  soustraire  le  système  du  monde  aux  hypothèses  dont 
il  avait  été  embarrassé  pendant  tant  do  siècles. 

Première  loi.  — Les  planètes  décrivent  autour  du  soleil  des  el- 
lipses dont  cet  astre  occupe  un  des  foyers. 

Deuxième  loi.  — Les  aires  des  portions  d’ellipse  parcourues  suc- 
cessivement par  la  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil  sont 
entre  elles  comme  les  temps  employés  à les  parcourir. 

Troisième  loi.  — Les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  pla- 
nètes autour  du  soleil  sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  grands 
axes  de  leurs  orbites. 

Nous  avons  déjà  eu  l’occasion  (§  < i7}  d'énoncer  lesdeux  premières 
de  ces  lois,  lorsque  nous  nous  occupions  du  mouvement  apparent  du 
soleil  autour  delà  terre,  mouvementqui  est  le  même  que  celui  de  la 
terre  autour  du  soleil.  La  troisième  loi  établit  une  liaison  entre  les 
mouvements  des  diverses  planètes,  comparés  les  uns  aux  autres. 

Observons,  en  passant,  que  le  mouvement  do  la  terre  autour  du 
soleil  satis'aisant.  aux  lois  de  Kepler,  cela  constitue  une  très  forte 
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preuve  en  faveur  du  système  de  Copernic.  Non-seulement  le  mou- 
vement de  la  terre,  considéré  isolément , s’effectue  conformément 
aux  deux  premières  lois,  c'est-à-dire  qu'il  est  tout  à fait  de  même 
nature  que  ceux  des  planètes;  mais  encore,  en  le  comparant  aux 
mouvements  des  planètes,  on  trouve  que  la  troisième  loi  est  satis- 
faite , tout  aussi  bien  que  par  ces  derniers  mouvements  comparés 
entre  eux,  deux  à deux.  Cette  dernière  circonstance  surtout  ne  per- 
met pas  d'hésiter  à regarder  la  terre  comme  étant  réellement  une 
planète  qui,  comme  toutes  les  autres,  se  meut  autour  du  soleil. 

§ 262.  Explication  «les  stations  et  rétrogradations  des 
planètes.  — En  partant  de  la  troisième  loi  de  Kepler,  il  est  aisé  de 
se  rendre  compte  des  stations  et  des  rétrogradations  que  l'on  observe 
dans  le  mouvement  apparent  des  planètes.  Pour  simplifier,  autant 
que  possible,  nous  ne  tiendrons  pas  compte  de  l’ellipticité  des  orbites 
quelles  décrivent  autour  du  soleil,  et  nous  supposerons,  ce  qui  n’est 
pas  très  loin  de  la  réalité,  qu’elles  se  meuvent  uniformément,  sui- 
vant des  circonférencesde  cercle  ayant  le  soleil  pour  centre  commun. 

Si  toutes  les  planètes  étaient  animées  d’une  même  vitesse,  les 
durées  de  leurs  révolutions  ne  seraient  pas  égales,  puisque  les  di- 
mensions de  leurs  orbites  sont  très  différentes  les  unes  des  autres. 
Il  est  clair  que  les  durées  des  révolutions  seraient  proportionnelles 
aux  longueurs  des  circonférences  décrites  autour  du  soleil,  ou  bien 
aux  rayons  de  ces  circonférences,  c'est-à-dire  aux  distances  des  di- 
verses planètes  à cet  astre  central.  Les  carrés  des  temps  des  révo- 
lutions seraient  donc  également  proportionnels  aux  carrés  des  dis- 
tances des  planètes  au  soleil  ; en  sorlo  que,  pour  des  planètes  dont 
les  distances  au  soleil  seraient  représentées  par  les  nombres  1,2,3, 
les  carrés  des  temps  des  révolutions  seraient  entre  eux  comme  les 
nombres  I , f , S).  Mais,  d’après  la  troisième  loi  de  Képler,  les  carrés 
des  temps  des  révolutions  des  planètes  sont  entre  eux  comme  les 
cubes  des  grands  axes  de  leurs  orbites,  c’est-à-dire  comme  les  cubes 
des  distances  des  planètes  au  soleil,  dans  le  cas  des  mouvements 
circulaires  et  uniformes  que  nous  admettons.  Pour  des  planètes 
situées  à des  distances  1 , 2,  3,  du  soleil,  ces  carrés  des  temps  des 
révolutions  sont  donc  réellement  entre  eux  comme  les  nombres  4 , 
8,  27.  Ainsi,  on  voit  que  les  durées  des  révolutions  des  planètes, 
en  les  prenant  dans  l'ordre  de  leurs  distances  au  soleil,  et  commen- 
çant par  Mercure,  qui  en  est  la  plus  rapprochée,  vont  en  augmen- 
tant beaucoup  plus  rapidement  que  si  les  vitesses  absolues  des  pla- 
nètes étaient  toutes  les  mêmes.  Il  en  résulte  nécessairement  que  les 
vitesses  des  diverses  planètes  sont  d’autant  plus  petites  qu’elles 
sont  plus  éloignées  du  soleil  : dans  le  même  espace  de  temps,  Vénus 
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parcourt  moins  de  chemin  que  Mercure,  la  terre  en  parcourt  moins 
que  Vénus,  Mars  moins  que  la  terre,  et  ainsi  de  suite.  C’est  cette 
circonstance  qui  va  nous  permettre  d’expliquer  les  stations  et  ré- 
trogradations des  planètes. 

Considérons  d’abord  une  planète  inférieure,  Vénus,  par  exemple, 
et  supposons  quelle  se  trouve  précisément  entre  le  soleil  et  la  terre, 
pg.  322.  Pendant  que  la  terre  va  de  T en  T',  Vénus  parcourt  un 

chemin  VV',  qui  est  plus  grand 
que  TT',  puisque  sa  vitesse  est 
plus  grande  que  celle  de  la  terre. 
La  ligne  V'T'  est  donc  oblique 
par  rapport  à la  ligne  VT  ; la 
direction  suivant  laquelle  on  voit 
la  planète  a changé,  et  cela  dans 
un  sens  tel,  que  la  planète  a dû 
paraître  marcher  dans  le  sens  de 
la  flèche , c'est-à-dire  dans  le 
sens  rétrograde.  Si,  au  lieu  de 
cela,  Vénus  se  trouvait  au  point 
Y" de  son  orbite, -lorsque  la  terre 
est  en  T,  elle  se  transporterait 
en  V'"  pendant  que  la  terre  irait  en  T',  et  son  mouvement  apparent 
serait  évidemment  dirigé  en  sens  contraire  de  la  flèche,  c’est-à- 
dire  dans  le  sens  direct.  La  planète  est  donc  animée , tantôt  d’un 
mouvement  direct,  tantôt  d’un  mouvement  rétrograde  ; elle  ne  peut 
passer  de  l’un  à l’autre  sans  que  sa  vitesse  apparente  devienne 
nulloà  un  certain  instant,  c’est-à-dire  sans  qu’elle  paraisse  station- 
naire dans  le  ciel.  Celte  circonstance  se  présente  lorsque  la  planète 
est  tellement  placée  sur  son  orbite,  que  la  ligne  qui  la  joint  à la  terre 
reste  parallèle  à elle-même,  malgré  la  différence  qui  existe  entre  le 
chemin  qu’elle  parcourt  etcelui  que  parcourt  en  mémo  temps  la  terre. 

Les  stations  et  rétrogradations  des  planètes  supérieures  s’ex- 
pliquent tout  aussi  facilement.  .Supposons  d’abord  que  Mars,  par 
exemple,  soit  en  opposition,  pg.  323.  Pendant  que  la  terre  parcourt 
le  chemin  TT',  Mars  en  parcourt  un  plus  petit  MM';  la  planète, 
que  l’on  voyait  d’abord  suivant  la  direction  TM,  paraît  donc  en- 
suite suivant  la  direction  T'M',  c’est-à-dire  qu  elle  semble  so 
mouvoir  dans  lo  sens  indiqué  par  la  flèche,  sens  qui  n’est  autre 
chose  que  le  sens  rétrograde.  Au  contraire,  lorsque  la  planète  se 
irouve  en  conjonction,  en  M",  elle  va  de  M"  en  M'"  pendant  que 
la  terre  va  de  T en  T',  et  son  mouvement  apparent  e?t  direct.  Elle 
paraît  stationnaire  lorsquo  la  différence  de  longueur  des  chemins 
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que  la  terre  et  elle  parcourent  en  môme  temps,  est  compensée  par 
la  différence  d’o- 
bliquité de  ces 
deux  chemins 
par  rapport  à la 
lignequi  jointles 
deux  planètes  , 
de  manière  que 
cette  ligne  reste 
quelque  temps 
parallèle  à elle- 
même. 

§ 263.  Loi 
de  Bodc.  — Il 

existe,  entre  les 
distances  des  * 
planètes  au  so- 
leil , une  loi  re- 
marquable, qui 
permet  de  rete- 
nir facilement 
les  valeurs  de 

ces  distances.  Cette  loi  est  généralement  connue  sous  le  nom  de 
loi  de  Bode,  quoique  l'astronome  Bode , qui  l'a  publiée  en  1778, 
n’en  soit  pas  réellement  l’auteur.  Voici  en  quoi  elle  consiste. 

Écrivons  à la  suite  les  uns  des  autres  les  nombres  : 

0,  3,  6,  12,  24,  48,  96, 

qui  sont  tels  que,  en  faisant  abstraction  du  premier,  chacun  est 
double  du  précédent.  Ajoutons  4 unités  à chacun  de  ces  nombres, 
et  nous  aurons  : 

4,  7,  10,  16,  28,  52,  100. 

Ces  nouveaux  nombres,  à l'exception  de  28,  sont  sensiblement  pro- 
portionnels aux  distances  des  planètes  au  soleil.  En  effet,  si  l'on 
multiplie  par  1 0 les  valeurs  que  nous  avons  assignées  précédem- 
ment à ces  distances  (§  259),  on  trouve  les  nombres  suivants  : 


Mercure,  Vénus,  la  Terre,  Mars,  Jupiter,  Saturne. 

3,9  7,2  10  15,2  52,0  95,4 


Ce  sont,  comme  on  le  voit,  à très  peu  près  les  nombres  que  nous 
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avons  trouvés  au  moyen  de  la  règle  indiquée.  Il  n'y  a que  le  dernier, 
celui  qui  se  rapporte  à Saturne,  pour  lequel  il  y ail  une  différence 
un  peu  notable. 

La  loi  de  Bode  ne  doit  être  regardée  que  comme  un  moyen  simple 
de  retrouver  à peu  près  les  valeurs  des  distances  des  planètes  au 
soleil.  Elle  ne  se  rattache  à aucune  considération  théorique. 

§ 264.  Découverte  de  nouvelles  planètes.  — L emploi  des 
lunettes  et  des  télescopes,  pour  observer  les  diverses  régions  du  ciel, 
a permis  d’augmenter  considérablement  la  liste  des  planètes  que  l'on 
peut  apercevoir.  Au  lieu  des  six  planètes  (la  terre  comprise)  dont 
nous  avons  parlé  jusqu'à  présent,  et  qui  étaient  seules  connues  du 
temps  de  Copernic  et  de  Kepler,  on  en  compte  maintenant  quarante 
et  une  ; et , d'après  ce  qui  s’est  passé  dans  ces  dernières  années,  il  est 
probable  qu'il  ne  s’écoulera  pas  un  long  temps  sans  que  le  nombre 
en  soit  encore  augmenté. 

Le  13  mars  1781,  Herschel  examinait  les  petites  étoiles  de  la 
constellation  des  Gémeaux,  avec  un  télescope  d'un  assez  fort  gros- 
sissement, lorsqu’il  s’aperçut  que  l’une  d'elles,  au  lieu  de  se  réduire 
à un  simple  point  lumineux  comme  les  autres,  se  montrait  avec  des 
dimensions  appréciables.  L'emploi  de  grossissements  do  plus  en  plus 
forts  augmentait  encore  son  diamètre  apparent.  Herschel,  en  s'at- 
tachant spécialement  à l'observation  de  cet  astre,  reconnut  bientôt 
qu’il  était  en  mouvement  par  rapport  aux  étoiles  voisines.  On  crut 
pondant  quelque  lompsque  c’était  une  comète  ; mais  on  ne  tarda  pas 
à s’assurer  que  c’était  une  planète,  qui  se  mouvait  autour  du  soleil 
comme  les  planètes  connues,  en  restant  à peu  près  à la  môme  dis- 
tance de  cet  astre  central,  et  nes’écarlant  pas  beaucoup  du  plan  do 
l’écliptique.  Cette  planète  a reçu  le  nom  d 'Uranus.  Sa  distance  au 
soleil  est  égale  à 1 9.1  8,  en  prenant  la  distance  du  soleil  à la  terre 
pour  unité  ; elle  est  donc  située  au  delà  de  Saturne,  à une  distance 
du  soleil  à peu  près  double  do  celle  de  celle  dernière  planète.  I.a  loi 
de  Bode  se  trouve  encore  sensiblement  vraie  pour  Uranus  ; car  le 
nombre  qu'elle  fournit,  pour  la  planèto  venant  immédiatement  après 
Saturne,  est  196,  qui  ne  diffère  pas  beaucoup  du  nombre  191,8, 
obtenu  en  multipliant  par  10  la  distance  d'Uranus  au  soleil. 

I.a  série  des  planètes,  qui  avait  été  agrandie  par  la  découverte 
d'Uranus.  on  1781,  l’a  élédenouveau  en  1846  par  la  découverlcde 
. Xeplnne , dont  la  distance  au  soleil  est  encore  plus  grande  que  celle 
d'Uranus.  Nous  parlerons  plus  loin  des  circonstances  remarquables 
qui  ont  amené  la  connaissance  de  celle  nouvelle  planète,  observée 
pourla  première  fois  le  23  septembre  1 8 46,  par  M.  Galle,  de  Berlin, 
d'après  les  indications  de  M.  Le  Verrier.  Les  observations  ont  fait 
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voir  que  la  distance  de  Neptune  au  soleil  est  égale  à 30,04.  La  loi 
de  Bode  se  trouve  ici  notablement  en  dorant,  car  elle  indique  le 
nombre  388  pour  la  planète  qui  suit  immédiatement  Uranus,  tandis 
qu’en  multipliant  par  1 0 la  distance  de  Neptune  au  soleil,  on  ne 
trouve  que  300,4. 

Les  astronomes  n'ont,  jusqu  à présent,  trouvé  aucune  planète 
circulant  autour  du  soleil,  à une  distance  de  cet  astre  plus  grande 
que  celle  de  Neptune.  L'orbite  de  Neptune  forme  la  limite  exté- 
rieure du  système  planétaire,  tel  que  nous  le  connaissons. 

La  loi  de  Bode,  énoncée  avant  la  découverte  d’Uranus,  découverte 
qui  vint  bientôt  en  confirmer  l’exactitude  presque  complète,  signa- 
lait une  lacune  entre  Mars  et  Jupiter;  aucune  planète  connue  ne 
correspondait  au  nombre  28,  compris  entre  ceux  qui  se  rapportaient 
à ces  deux  planètes.  Celle  lacune  a été  surabondamment  comblée, 
depuis  le  commencement  du  siècle  actuel , par  la  découverte  suc- 
cessive de  trente-trois  petites  planètes,  se  mouvant  toutes  dans  la 
région  indiquée  par  la  loi  de  Bode. 

Nous  allons  faire  l’énumération  de  ces  trente-trois  planètes, dans 
l'ordre  de  leur  découverte,  en  les  désignant  par  les  noms  que  les 
astronomes  leur  ont  attribués. 

Cérès,  découverte  par  Piazzi,  à Palorme,  le  4 er  janvier  1801  ; sa  ' 
distance  au  soleil  est  2,77.  En  multipliant  cette  distance  par  4 0, 
on  trouve  27,7,  au  liou  de  28  qu'indiquait  la  loi  de  Bode 

Pallas , découverte  par  Olbers,  à Brème,  le  28  mars  1802  ; sa 
distance  au  soleil  est  2,67. 

Junon,  découverte  par  Harding,  à Goettingue,  le  1"  septembre 
1 804;  sa  distance  au  soleil  est  2,77. 

Vesta,  découverte  par  Olbers,  à Brème,  le  29  mars  1807  ; sa 
distance  au  soleil  est  2,36. 

Astrée,  découverte  par  M.  Hencke,  à Driessen,  le  8 décembre 
1845  ; sa  distance  au  soleil  est  2,58. 

Bébé,  découverte  par  M.  Hencke,  à Driessen,  le  1*r  juillet  1 847; 
sa  distance  au  soleil  est  2, 43, 

Iris,  découverte  par  M.  H ind,  à Londres,  le  13  août  4 847;  sa 
distance  au  soleil  est  2,39. 

Flore,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  1 8 octobre  I 847  ; 
sa  distance  au  soleil  est  2,20. 

Métis,  découverteparM.Graham.à  Markree  (Irlande),  le  26  avril 
1 848  ; sa  distance  au  soleil  est  de  2,39. 

Jlygie,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à Naples,  le  14  avril 
1849  ; sa  distance  au  soleil  est  3,15. 
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Parllténope,  découverte  par  M.  do  Gasparis,  à Naples,  le  I I mai 
4 850  ; sa  distance  au  soleil  est  2,û5. 

Victoria,  découverte  par  M.  Hind,  ii  Londres,  le  13  septembre 
4850;  sa  distance  au  soleil  est  2,33. 

Egérie,  découverte  par  M . de  Gasparis,  à Naples,  le  2 novem- 
bre 4 850  ; sa  distance  au  soleil  est  2,58. 

Irène,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  4 9 mai  4 851  ; sa 
distance  au  soleil  est  2,58. 

Eunomia,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à Naples,  le  29  juil- 
let 4 854  ; sa  distance  au  soleil  est  2,65. 

Psyché,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à Naples,  le  17  mars 
4 852  ; sa  distance  au  soleil  est  2,93. 

Thélis,  découverte  par  M.  Luther,  à Bilk,  près  Dusseldorf,  le 
4 7 avril  4 852  ; sa  distance  au  soleil  est  2,50. 

Melpomène, découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  24  juin  I 852  ; 
sa  distance  au  soleil  est  2,30. 

Fortuna,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  22  août  4 852; 
sa  distance  au  soleil  est  2,45. 

Massalia,  découverte  à la  fois  par  M.  de  Gasparis,  à Naples,  le 
4 9 septembre  4 852  ; et  par  M.  Chacornac,  à Marseille,  le  lende- 
main, 20  septembre;  sa  distance  au  soleil  est  2,44 . 

Lutetia,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  il  Paris,  le  15  novem- 
bre 4 852;  sa  distance  au  soleil  est  2,61 

Calliope,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  4 6 novembre 
4 852  ; sa  distance  au  soleil  est  2,9 1 . 

T ha  lie,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  4 5 décembre 
4 852  ; sa  distance  au  soleil  est  2,63. 

Phocea,  découverte  par  M.  Chacornac,  à Marseille,  le  6 avril 
4 853  ; sa  distance  au  soleil  est  2,39. 

Thémis,  découverte  par  M.  de  Gasparis,  à Naples,  le  même 
jour,  6 avril  4 853  ; sa  distance  au  soleil  est  3,4  6. 

Proserpine,  découverte  par  M.  Luther,  à Bilk,  le  5 mai  4 853  , 
sa  distance  au  soleil  est  2,65. 

Euterpe,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  8 novembre 
4 853  ; sa  distance  au  soleil  est  2,35. 

Beltonc,  découverte  par  M.  Luther,  à Bilk , le  4"  mars  4 854  ; 
sa  distance  au  soleil  est  de  2,78. 

Amphilrite,  découverte  par  M.  Marth,  à Londres , le  môme 
jour,  4"  mars  4 854;  sa  distance  au  soleil  est  2,55. 

Urania,  découverte  par  M.  Hind,  à Londres,  le  22  juillet  4 854; 
sa  distance  au  soleil  est  2,36. 
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Euphroeine , découverte  par  M.  Fergusson,  à Washington,  le 
1er  septembre  1 854  ; sa  distance  au  soleil  est  3,1 9. 

Pomone,  découverte  par  M.  Goldschmidt,  à Paris,  le  26  octo- 
bre 1854:  sa  distance  au  soleil  2,58. 

Polymnie , découverte  par  M.  Chacornac,  à Paris,  le.  28  oc- 
tobre 1854  ; sa  distance  au  soleil  est  2,38. 

§ 265.  Élément*  «lu  mouvement  de*  planète*.  — L'obser- 
vation montre  que  les  nouvelles  planètes  satisfont  aussi  bien  que  les 
anciennes  aux  trois  lois  de  Képler.  Chacune  d’elles  décrit  une  ellipse 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers,  et  parcourt  son  orbite  elliptique 
conformément  à la  loi  des  aires;  en  comparant  les  durées  de  leurs 
révolutions,  soit  entre  elles,  soit  avec  celles  des  six  planètes  connues 
du  temps  de  Képler,  on  reconnaît  que  les  carrés  de  ces  durées  sont 
proportionnels  aux  cubes  des  grands  axes  des  orbites.  Pour  achever 
de  donner  une  idée  convenable  du  système  planétaire,  nous  ferons 
connaître  les  principaux  éléments  des  mouvements  elliptiques  des 
diverses  planètes,  savoir  : le  demi-grand  axe  de  chaque  orbite,  qui 
n’est  aulro  chose  que  la  distance  moyenne  de  la  planète  au  soleil  ; 
la  durée  de  la  révolution  sidérale,  qui  est  liée  au  demi-grand  axe 
par  la  troisième  loi  de  Képler  ; l’excentricité  de  l’orbite,  qui  fait 
connaître  la  différence  que  présente  cette  orbite  avec  un  cercle; 
enfin,  l’inclinaison  du  plan  de  l’orbite  sur  le  plan  de  l’écliptique. 
Nous  diviserons,  pour  cela,  les  planètes  en  deux  groupes,  le  pre- 
mier, contenant  les  planètes  anciennes,  avec  Uranus  et  Neptune  ; 
le  second,  renfermant  l’ensemble  des  petites  planètes  qui  circulent 
dans  la  région  comprise  entre  Mars  et  Jupiter. 

GROUPE  DES  PLANÈTES  PRINCIPALES. 
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en  jours. 

en  années. 

Se 

u: 

O 

H 

H 

SONS. 

Mercure.  . . 

0,387  10 

jour*. 

87,909 

an*. 

0,24 

0,20501 

7*  0'  5' 

Venus.  . . . 

0,723  33 

221,701 

0,02 

0,000  80 

3 23  29 

La  Terre. . . 

1,000  00 

305,250 

1,00 

0,010  79 

0 0 0 

Mars  . . . . 

1,523  G9 

080,980 

1,88 

0,093  22 

1 51  0 

Jupiter  . . . 

5,202  80 

1 332,585 

11,80 

0,048  10 

1 18  52 

Saturne.  . . 

9,538  85 

10  759,220 

29,40 

0,050  \ 5 

2 29  30 

Uranus  . . . 

19,182  73 

30  080,820 

84,02 

0,040  08 

0 40  28 

Neptune.  . . 

30,01 

00  127, 

101,0 

0,008  72 

1 40  59 

41 
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Flore 

2, 201  73 

I 193,281 

3,27 

0,156  80 

5' 

53 

3" 

Mcipomènc  . 

2,205  75 

1 270,531 

3,48 

0,217  19 

10 

9 

4 

Victoria.  . . . 

2,335  00 

1 303,254 

3,57 

0,218  20 

8 

23 

7 

Eulcrpe.  . . . 

2,317  5t 

1 313,730 

3,00 

0,17455 

1 

35 

30 

Ura  nia 

2,358  33 

1 322,829 

3,02 

0,154  00 

1 

50 

42 

Vos  la 

2,3(11  70 

1 325,009 

3,03 

0,088  84 

7 

8 

25 

| Polymnie  . . . 

2,378  57 

1 339,899 

3,07 

0,224  39 

1 

04 

2! 

Iris 

2,38531 

1 345,000 

3,08 

0,232  35 

5 

28 

10 

Métis 

2,380  00 

1 340,940 

3,09 

0,12282 

5 

35 

5 5 

IMiocca  .... 

3,39084 

1 350,281 

3,70 

0,240  40 

21 

42 

30 

Mnssalia.  . . . 

2,408  30 

1 305,148 

3,74 

0,145  75 

0 

41 

4 

Iluiiê 

2,425  37 

1 3711,035 

?,78 

0,202  01 

14 

40 

32 

Fortuna.  . . . 

2,445  t>0 

1 397,192 

3,82 

0,155  54 

1 

33 

18 

Parthénopc  . . 

2,4  48  10 

1 399,074 

3,83 

0,098  03 

4 

30 

54 

Thélis 

2,407  70 

1 441,859 

3,95 

0,130  78 

5 

35 

39 

Ampliitrite  . . 

2,553  Cü 

1 490,540 

4,08 

0,074  55 

6 

7 

il 

Astréc 

2,577  40 

1 511,309 

4,14 

0,188  75 

5 

19 

23 

Irène 

2,581  05 

1 515,373 

4,15 

0,161)  70 

9 

5 

33 

Egérie 

2,582  49 

1 515,850 

4,15 

0,080  27 

10 

33 

7 

l’oiiione.  . . . 

2,585  05 

1 518,100 

4,10 

0,095  09 

5 

39 

3 

Lutetia  .... 

1 542,318 

A 44 

r i ~ 

0,115  15 

3 

5 

6 

Tlialio 

2,025  88 

\ 534,20 y 

4,20 

0,235  94 

10 

13 

59 

Etiiioinia  . . . 

2,050  02 

1 570,493 

4,32 

0,18934 

H 

43 

50 

Proscrpine.  . . 

2,052  43 

1 577,845 

4,32 

0,08595 

3 

35 

15 

.1  linon 

2,009  09 

1 592,730 

4,30 

0,250  08 

13 

3 

17 

Gérés 

8,700  08 

1 081,093 

4,00 

0,070  37 

10 

37 

12 

Patins 

1 080,089 

4,02 

0,239  43 

34 

37 

20 

Hel Ii me  .... 

2,780  72 

1 093,093 

4,6*1 

0,102  88 

9 

25 

7 

(ailliope.  . . . 

2,911  71 

1 814,702 

4,97 

0,103  01 

13 

44 

49 

Psyché  .... 

2,930  33 

1 828,452 

5,01 

0,135  75 

3 

4 

1 

Hygie 

3,151  39 

2 043,380 

5 , 51) 

0,100  92 

3 

47 

11 

Thémis  .... 

3,100  31 

2 052,072 

5,02 

0,122  73 

0 

49 

24 

Euplirosinc  . . 

3,192  29 

2 083,295 

5,70 

0,229  42 

20 

53 

20 

l'our  que  le  mouvement  d une  planète  soit  complètement  connu, 
il  ne  suffit  pas  d'avoir  les  valeurs  des  éléments  qui  sont  contenus 
dans  les  tableaux  précédents.  L'inclinaison  du  plan  de  1 orbite  sur 
l'écliptique  ne  peut  pas,  à elle  seule,  faire  connaître  la  position  de 
co  plan  : il  faut  y joindre  l'indication  de  la  direction  de  la  ligne 
d'intersection  de  ce  plan  de  l’orbite  avec  le  plan  de  l'écliptique, 
c'est-à-diro  de  la  ligne  des  nœuds  do  la  planète.  La  distance 
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moyenne  de  la  planète  au  soleil  el  l'excentricité  de  son  orbite  font 
bien  connaître  la  forme  et  les  dimensions  de  cotte  orbite;  mais  il 
faut,  en  outre,  que  l’on  donne  la  direction  de  son  grand  axe,  pour 
que  la  position  de  lorbitedansson  plan  soit  entièrement  déterminée. 
Hntin,  lorsqu'on  connaît  la  position  et  les  dimensions  de  l'orbite  do 
la  planète,  il  faut  encore  que  I on  indique  en  quel  point  do  celte 
orbite  elle  se  trouve  à une  époque  donnée.  La  durée  de  la  révolu- 
tion, combinée  avec  la  loi  dos  aires,  suffit  dès  lors  pour  que  l'on 
puisse  trouver  la  position  que  la  planète  occupe  dans  l'espace  à une 
époque  quelconque. 

Le  mouvement  d’une  planète  dépend  donc  de  six  éléments,  qui 
sont:  1"  l'inclinaison  du  plan  de  l orbite  sur  l'écliptique;  2°  l'angle 
que  la  ligne  des  nœuds  de  l'orbite  fait  avec  une  ligne  fixe  menée 
par  le  centre  du  soleil;  3°  le  demi-grand  axe  de  l'ellipse,  ou,  ce 
qui  est  la  même  chose,  la  distance  moyenne  de  la  planète  au  soleil  ; 
4°  l'excentricité  de  l'ellipse;  5°  l’angle  que  le  grand  axe  de  l'ellipse 
fait  avec  la  ligne  des  nœuds  du  plan  de  l’orbite:  6°  enfin,  l'angle 
que  le  rayon  mené  de  la  planète  au  soleil  fait  avec  le  grand  axe 
de  l'orbite,  à une  époque  donnée.  La  durée  de  la  révolution  de  la 
planète  ne  forme  pas  un  élément  distinct  de  ceux  que  nous  venons 
d énumérer,  puisque  cette  durée  est  connuo  par  la  troisième  loi  de 
Képler,  dès  que  l’on  connaît  le  demi-grand  axe  de  l orbite. 

Nous  n’avons  donné  dans  les  tableaux  précédants,  pour  chaque 
planète,  que  trois  des  six  éléments  qui  déterminent  son  mouve- 
ment ; la  connaissance  des  trois  autres  éléments  n'offrirait  aucun 
intérêt  aux  personnes  qui  ne  s'occupent  pas  d une  manière  toute 
spéciale  de  recherches  astronomiques. 

§ 266.  Détails  Hurles  diverses  planètes.  — Des  deux  pla- 
nètes inférieures,  Vénus  est  celle  sur  laquelle  les  astronomes  peu- 
vent le  plus  facilement  porter  leurs  investigations;  aussi  c'est  par 
elle  que  nous  commencerons. 

L’observation  de  certaines  taches  que  l'on  aperçoit  sur  le  disque 
de  Vénus  montre  que  cette  planète  est  animée  d’un  mouvement  de 
rotation  sur  elle-même,  mouvement  qui  s’effectue  dans  le  même  sens 
que  la  révolution  de  la  planète  autour  du  soleil,  c’est-à-dire  d oc- 
cident en  orient.  Schroèter  a trouvé  qu  elle  fait  un  tour  entier  en 
23"  21™  1 9‘;  il  a évalué  à 75°  l'angle  que  le  plan  de  son  équateur 
fait  avec  le  plan  de  son  orbite.  On  voit,  d'après  cela,  que,  sur  la 
surface  de  Vénus,  les  jours  sont  à peu  près  égaux  aux  nôtres;  la 
durée  de  l’année  y est  d'environ  225  de  nos  jours.  Les  saisons  y 
sont  beaucoup  plus  prononcées  que  sur  la  terre,  puisque  l angle  qui 
correspond  à l'obliquité  de  l'écliptique  est  de  75",  au  lieu  de  23" 
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Il  n’y  a pas  de  zones  tempérées  sur  la  surface  de  Vénus;  dans 
chaque  hémisphère,  la  zone  torride  et  la  zone  glaciale  se  joignent, 
et  empiètent  même  beaucoup  l’une  sur  l'autre. 

Vénus  est  environnée  d'une  atmosphère  dont  la  présence  est 
rendue  sensible  par  un  phénomène  crépusculaire  analogue  à celui 
qui  se  produit  sur  la  terre  : l’hémisphère  de  la  planète,  qui  est 
tourné  du  côté  opposé  au  soleil,  se  trouve  légèrement  éclairé  sur 
tout  son  contour,  et  dans  une  certaine  largeur,  par  la  lumière  ré- 
pandue dans  l'atmosphère,  en  sorte  qu’il  y a une  diminution  gra- 
duelle de  lumière  depuis  la  partie  de  la  surface  qui  est  directement 
éclairée  par  le  soleil  jusqu’à  celle  qui  est  dans  l'obscurité.  L’atmos- 
phère de  Vénus  est  comparable  à la  nôtre  ; Schroëter  évalue  à 30'  | 
la  réfraction  horizontale  qu’elle  occasionne,  tandis  que,  dans  notre 
atmosphère,  celte  réfraction  horizontale  est,  comme  on  sait,  de 
33'  f (§  58). 

Le  contour  circulaire  du  croissant  de  Vénus  paraît  beaucoup 
plus  lumineux  que  le  reste  de  la  partie  éclairée.  On  peut  expliquer 
cette  particularité  par  la  présence  de  nuages  flottant  dans  l’atmos- 
phère , dont  la  surface  male  nous  renverrait  plus  de  lumière  que 
les  autres  parties  du  disque;  d’autant  plus  que  les  nuages  situés 
au  bord  extérieur  du  croissant  reçoivent  plus  directement  la  lu- 
mière du  soleil  que  ceux  qui  sont  situés  en  tout  autre  point  de  la 
partie  que  nous  apercevons. 

La  ligne  de  séparation  d’ombre  et  de  lumière  sur  la  planète  pré- 
sente quelquefois  des  dentelures  sensibles,  comme  cela  a lieu  pour 
la  lune  ; quelquefois  aussi  les  cornes  du  croissant  sont  tronquées  : 
cela  tient  à ce  qu’il  existe  sur  Vénus  des  aspérités,  des  montagnes, 
d’une  hauteur  beaucoup  plus  grande  que  celle  des  principales  mon- 
tagnes de  la  terre.  On  a été  conduit  ainsi  à admettre  que  la  hau- 
teur de  quelques  montagnes  de  Vénus  atteignait  la  t 44*  partie  du 
rayon  de  la  planète.  Sur  la  terre,  la  hauteur  des  pics  les  plus  élevés 
de  t’Himalaya  n’est  que  la  740'  partie  du  rayon  terrestre. 

Lorsque  Vénus  passe  entre  le  soleil  et  la  terre,  de  manière  à se 
projeter  sur  le  disque  du  soleil,  elle  se  montre  sous  forme  d’une 
tache  noire  exactement  circulaire.  Les  mesures  que  l’on  a effectuées 
sur  cette  tache  n’ont  pu  manifester  aucun  aplatissement  sensible. 
11  est  bon  d’ajouter  qu’un  aplatissement  pareil  à celui  du  globe  ter- 
restre serait  trop  faible  pour  pouvoir  être  aperçu  dans  de  pareilles 
circonstances , à cause  de  la  petitesse  du  diamètre  apparent  de 
Vénus,  qui,  lors  de  ses  passages  sur  le  disque  du  soleil,  n’est  guère 
que  d’une  minute. 

Le  diamètre  apparent  de  Vénus  varie  considérablement  d’une 
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époquo  à une  autre  ; lorsque  la  planète  se  trouva  à une  distance  de 
la  terre  égale  à celle  de  la  terre  au  soleil,  ce  diamètre  apparent 
est,  d'après  M.  Arago,  de  1 6", 9.  Nous  savons  que  le  diamètre  ap- 
parent de  la  terre,  vue  à la  même  distance,  est  le  double  de  la  pa- 
rallaxe horizontale  du  soleil,  et  que  par  conséquent  il  est  égal  à 
4 7 ",2  : on  en  conclut  que  le  rayon  de  Vénus  est  les  0,983  du  rayon 
de  ü terre.  Le  volume  de  Vénus  est  les  0,957  du  volume  du  globo 
terrestre, 

Vénus  se  montre  toujours  comme  une  étoile  extrêmement  bril- 
lante. Lorsqu’elle  se  trouve  à l'orient  du  soleil,  on  la  voit  le  soir 
après  le  coucher  de  cet  astre  ; alors  elle  commence  à se  montrer 
longtemps  avant  que  la  lueur  crépusculaire  se  soit  as?ez  affaiblie 
pour  laisser  voir  les  étoiles  qui  1 avoisinent.  Do  même,  lorsqu  elle 
est  à l’occident  du  soleil,  on  la  voit  le  matin , et  l'aurore  ne  la  fait 
disparaître  que  la  dernière  Son  éclat  varie  nécessairement  d une 
époque  à une  autre,  à cause  des  phases  qu  elle  présente  successi- 
vement, et  aussi  à cause  de  la  variation  considérable  do  son  dia- 
mètre apparent;  à certaines  époques,  son  éclat  est  tel,  qu'on 
l'aperçoit  facilement  en  plein  jour  et  à l’œil  nu.  Avec  les  lunettes 
et  les  télescopes,  on  peut  l’observer,  lors  même  qu’elle  n'est  qu’à 
une  petite  distance  du  soleil. 

§ 267.  La  planète  Mercure  étant  beaucoup  plus  rapprochée  du 
soleil  que  Vénus,  l’observation  dos  particularités  que  présente  sa 
surface  ne  peut  pas  se  faire  aussi  facilement  que  pour  Vénus.  On 
est  parvenu  cependant  à certains  résultats  que  nous  allons  indiquer. 

Schroëter  a reconnu  que  Mercure  tourne  sur  lui-même,  et  qu'il 
fait  un  tour  entier  en  24  heures  et  4 ou  5 minutes.  L’équateur  de  la 
planète  est  presque  perpendiculaire  au  plan  de  son  orbite.  En  tenant 
compte  de  la  légère  obliquité  du  premier  de  ces  deux  plans  sur  le 
second,  on  voit  quo  le  mouvement  de  rotation  s’effectue  d'occident 
en  orient. 

Schroëter  attribue  à Mercure  une  atmosphère  à peu  près  aussi 
dense  que  celle  de  Vénus.  11  a reconnu  l’existence  de  montagnes 
dont  il  évalue  la  plus  grande  hauteur  à ^ du  rayon  do  la  planète. 

L'observation  de  Mercure,  lors  de  ses  passages  devant  le  disque 
du  soleil,  l a toujours  montré  sous  forme  d’un  cercle,  sans  aucune 
trace  d’aplatissement. 

Le  diamètre  apparent  de  Mercure,  lorsque  sa  distance  à la  terro 
est  égale  à la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil,  a une  valeur 
de  6", 7 ; on  en  conclut  que  le  rayon  de  Mercure  est  les  0,39 1 du 
rayon  terrestre. 

Mercure  est  assez  rarement  visible  à l’œil  nu  ; il  faut,  pour  cela, 

41. 
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qu’il  soit  dans  lo  voisinage  de  ses  plus  grandes  digressions  orien- 
tales ou  occidentales.  Habituellement,  on  ne  peut  l'observer  qu’avec 
les  lunettes. 

§ 268.  Parmi  les  planètes  supérieures,  Mars  est  celle  qui  se  rap- 
proche le  plus  de  nous  ; lors  de  ses  oppositions , elle  n'est  guère 
éloignée  de  la  terre  que  de  la  moitié  do  la  distance  de  la  terre  au 
soleil  : aussi  peut-on  observer  assez  facilement  ce  qui  se  passe  à 
la  surface  de  cette  planète. 

Herschel  a trouvé,  par  l'observation  des  taches  permanentes  que 
présente  le  disque  de  la  planète,  qu’elle  tourne  sur  elle-même,  d’oc- 
cident en  orient,  et  qu’elle  met  24"  39“'  2l‘,7  à faire  un  tour  en- 
tier; d’après  le  même  astronome,  son  équateur  est  incliné  de  28°  42' 
sur  le  plan  de  son  orbite.  On  voit  donc  que,  sur  cette  planète,  il 
doit  y avoir  des  saisons  analogues  aux  nôlres:  sa  surface  doit  pré- 
senter, comme  la  surface  de  la  terre,  une  zone  torride,  des  zones 
tempérées  et  une  zone  glaciale,  avec  cette  seule  différence  que  les 
zones  tempérées  sont  un  peu  plus  étroites  sur  Mars  que  sur  la  terre. 

Herschel  ayant  reconnu  des  changements  sensibles  dans  les  appa- 
rences de  certaines  taches  permanentes,  en  conclut  que  Mars  était 
environné  d une  atmosphère  considérable. 

’ Nous  avons  dit  (§  256)  que  Mars  présente  quelques  commence- 
ments de  phases  ; son  disque  se  rétrécit  d une  manière  sensible,  à 
certaines  époques,  dans  le  sens  de  la  ligne  qui  joint  la  planète  au 
soleil.  Lorsque  Mars  est  en  opposition,  toute  trace  de  phase  dispa- 
raît, et  la  planète  se  montre  sous  sa  véritable  forme.  On  s'assure  fa- 
cilement alors  que  sa  surface  a la  forme  d’un  sphéroïde  aplati,  comme 
la  terre;  mais  l’aplatissement  est  beaucoup  plus  prononcé  : d'après 
M.  Arago,  cet  aplatissement  est  certainement  supérieur  à Jj. 

Ce  que  Mars  présente  de  plus  remarquable,  ce  sont  deux  taches 
blanches,  situées  dans  les  régions  qui  avoisinent  les  deux  pôles  de 
la  planète.  Ces  taches  sont  probablement  dues  à des  amas  de  neige 
et  de  glace  pareils  à ceux  qui  existent  dans  les  régions  polaires  de 
la  terre.  Ce  qui  nous  confirme  dans  cette  opinion,  c’est  que  les  deux 
taches  augmentent  et  diminuent  alternativement  de  grandeur;  et 
ces  variations  sont  tellement  liées  aux  diverses  positions  que  l’axe 
de  rotation  de  la  planète  prend  successivement  par  rapport  au  soleil, 
qu’il  est  impossible  de  ne  pas  y voir  l'effet  des  variations  de  tem- 
pérature, qui  à certaines  époques  déterminent  la  fonte  des  glaces 
vers  un  des  deux  pôles  et  l’augmentation  progressive  des  glaces 
vers  l’autre  pôle,  tandis  qu’à  d autres  époques  ce  sont  les  phéno- 
mènes inverses  qui  se  produisent.  La  fig.  324  représente  Mars  avec 
les  deux  taches  polaires  dont  nous  venons  de  parler  ; son  disque 
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est  légèrement  déprimé  dans  le  sens  transversal , parce  que  la 
planète  est  figurée  à une  époque  à laquelle  l’hémisphère  quelle 
tourne  vers  la  terre 
n'est  pas  entièrement 
éclairé  par  le  soleil, 
ce  qui  fait  qu’une 
portion  de  cet  hémi- 
sphère est  invisible. 

Le  diamètre  appa- 
rent de  Mars,  à la 
distance  moyennedu 
soleil  à la  terre , est 
égal  à 8".  S)  : il  en 
résulte  que  le  rayon 
de  cette  planète  est 
les  0,519  du  rayon 
de  l.i  terre. 

Mars  parait],  à 
l’œil  nu,  comme  une 
belle  étoile  d’une 
teinte  rougeâtre:  elle 
est  beaucoup  moins 
brillante  que  Vénus. 

§ 569.  Jupiter  est 
beaucoup  plus  éloi- 
gné do  nous  que 
Mars  ; mais  la  gros- 
seur de  cetto  planète 
fait  que  son  disque 
prend  des  dimen- 
sions appréciables , 
même  lorsqu'on  l’observe  avec  une  lunette  d’un  faible  gressissement. 
* Sa  surface  présente  des  bandes  transversales,  [ig.  325.  dirigées 
à peu  près  dans  le  sens  de  l’écliptique.  On  y aperçoit  aussi  de 
temps  en  temps  des  taches  plus  ou  moins  prononcées,  à l’aide  des- 
quelles on  reconnaît  que  la  planète  tourne  sur  elle-même,  d occi- 
dent en  orient,  autour  d'un  axe  qui  est  presque  perpendiculaire  à 
son  orbite.  Herschcl , qui  a étudié  la  rotation  de  cette  planète,  a 
trouvé,  pour  le  temps  qu’elle  met  à faire  un  tour  entier,  des  nom- 
bres variant  entre  91'  50"  48*  et  91'  55'“  40‘.  L’équateur  de  Jupiter 
lui  a paru  faire  un  angle  de  2 à 3 degrés  avec  le  plan  de  son  or- 
bite : co  qui  fait  que  les  saisons  doivent  être  très  peu  sensibles  sur 
sa  surface. 


Fig.  325. 


Digitized  t 


488  PLANÈTES. 

Hersehel  altribue  les  bandes  à des  courants  atmosphériques  ana- 
logues à nos  vents  alizés  (§  139).  D'après  lui,  les  taches  que  I on 
aperçoit  sur  le  disque,  et  dont  l'observation  sert  à déterminer  la 
durée  de  la  rotation  de  la  planète,  sont  duos  à des  nuages  qui  flot- 
tent dans  l'atmosphère:  la  mobilité  de  pareils  nuages,  par  rapport 
à 1 1 planète,  explique  ftourquoi  l'on  no  trouve  pas  toujours  la  même 
valeur  pour  celte  durée. 

Jupiter  est  fortement  aplati  dans  le  sens  de  son  axe  de  rotation  : 
il  suffit  de  jeter  un  coup  d'œil  sur  la  figure  325  pour  s'en  aperce- 
voir. L’aplatissement  est  d'environ  Jy. 

D’après  les  mesures  que  l'on  a effectuées  sur  le  diamètre  appa- 
rent de  Jupiter,  on  a reconnu  que  si  la  planète  se  trouvait  à une 
distance  de  la  terre  égale  à la  distance  moyenne  do  la  terre  au  so- 
leil, son  diamètre  équatorial  serait  vu  sous  un  angle  de  193";  le 
rayon  de  Jupiter  est  donc  égal  à 1 1 ,225  fois  le  rayon  de  la  terre. 

Jupiter  se  montre  à l'œil  nu  comme  une  étoile  des  plus  bril- 
lantes; son  éclat  est  à peu  près  le  même  que  celui  de  Vénus. 

Quand  on  observe  Jupiter  avec  une  lunette,  on  voit  que  cette 
belle  planète  est  toujours  accompagnée  de  points  brillants,  qui  se 
déplacent  assez  rapidement  par  rapport  à elle,  en  passant  tantôt  du 
côté  do  l'orient,  tantôt  du  côté  de  l'occident,  tout  en  restant  sensi- 
blement sur  une  ligne  droite  dirigée  à peu  près  suivant  l'écliptique. 
Ces  points  brillants  ne  sont  autre  choso  que  de  petits  corps  qui 
circulent  autour  de  Jupiter,  comme  les  planètes  circulent  autour 
du  soleil  ; on  leur  donne  le  nom  de  ta tellites  de  Jupiter.  Ils  sont  au 
nombre  de  quatre.  Leur  découverte  est  due  à Galilée,  qui  les  a|H'rçut 
dès  qu’il  dirigea  une  lunette  vers  Jupiter. 

L’observation  a fait  voir  que  les  mouvements  des  satellites  au- 
tour de  la  planète  s’effectuent  conformément  aux  lois  que  Képler  a 
trouvées  pour  les  mouvements  des  planètes  autour  du  soleil  (§261). 
Le  tableau  suivant  fait  connaître  leurs  distances  moyennes  an  cen- 
tre de  Jupiter,  en  prenant  pour  unité  le  rayon  de  l équateur  de  la 
planète;  il  donne  également  les  durées  de  leurs  révolutions  sidé-* 
raies,  exprimées  en  jours,  durées  qui  sont  liées  aux  distances 
moyennes  par  la  troisième  loi  de  Képler. 
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Les  excentricités  des  orbites  des  deux  premiers  satellites  sont 
insensibles  ; celles  du  troisième  et  du  quatrième  sont  très  petites. 
Les  plans  dans  lesquels  ils  se  meuvent  ne  font  que  de  très  petits 
angles  avec  le  plan  de  l'orbite  de  Jupiter.  Leurs  mouvements  sont 
tous  dirigés  dans  le  sens  de  la  rotation  do  Jupiter,  c’est-à-dire  d’oc- 
cident en  orient , comme  les  mouvements  des  planètes  autour  du 
soleil.  La  figure  326,  qui  est  faite  dans  des  proportions  exactes, 


peut  donner  une  idée  des  dimensions  relatives  de  Jupiter  et  des 
orbites  de  ses  satellites.  A la  même  échelle,  la  distance  de  Jupiter 
au  soleil  serait  représentée  par  une  longueur  de  près  de  1 7 mètres  ; 
et  le  soleil  le  serait  par  un  cercle  de  1 5 millimètres  de  rayon,  c'est- 
à-dire  par  un  cercle  qui  serait  à peu  près  égal  à celui  qui  repré- 
sente l'orbite  du  deuxième  satellite. 

Jupiter  projette  du  côté  opposé  au  soleil  un  cône  d'ombre  dans 
lequel  les  satellites  pénètrent  de  temps  en  temps,  ce  qui  occasionne 
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dos  éclipses  analogues  aux  éclipses  do  lune.  Colle  planèle  étant 
beaucoup  plus  grosse  que  la  terre,  et  se  trouvant  en  outre  beaucoup 
plus  éloignée  du  soleil,  la  longueur  de  son  cône  d'ombre  est  incom- 
parablement plus  grande  que  celle  du  cône  d'ombre  de  la  terre  : ce 
cône  s'étend  bien  loin  au  delà  de  l’orbite  du  quatrième  satellite.  Il 
en  résulte  que  les  dimensions  transversales  du  cône,  dans  les  points 
où  il  peut  être  atteint  par  les  satellites,  sont  presque  égales  à celles 
de  la  planète  ello-mème  ; aussi  les  éclipses  de  cos  satellites  sont- 
elles  beaucoup  plus  fréquentes  que  les  éclipses  de  lune.  Les  trois 
premiers  satellites  pénètrent  dans  le  cône  d’ombre  à chacune  de 
leurs  révolutions  ; le  quatrième,  seul,  passe  quelquefois  à côté  du 
cône  sans  y pénétrer , lorsqu’il  se  trouve  dans  les  parties  de  son 
orbite  les  plus  éloignées  du  plan  de  l'orbite  de  Jupiter. 

Les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  ont  été  indiquées  comme 
pouvant  servir  à la  détermination  des  longitudes  géographiques  : 
ce  sont  des  phénomènes  qui  se  produisent  dans  le  ciel,  et  qui,  pou- 
vant être  observés  à la  fois  d'un  grand  nombre  de  points  de  la  sur- 
face de  la  torre,  doivent  remplacer  avec  avantage  les  signaux  do 
feu  dont  nous  avons  parlé  (§  97).  Mais  leur  observation  n'est  pas 
susceptible  d une  grande  précision.  La  pénombre  fait  que  la  lumière 
d'un  satellite  ne  disparait  que  graduellement,  au  lieu  de  s'éteindre 
brusquement,  comme  cela  arriverait  s’il  n'y  avait  pas  do  pénombre. 
L’instant  où  un  observateur  cesse  d’apercevoir  un  satellite  doit  donc 
dépendre  à la  fois  de  la  bonté  de  sa  vue  et  de  la  puissance  de  la 
lunette  dont  il  se  sert;  en  sorte  que  deux  observateurs  ne  voient 
généralement  pas  l'éclipse  commencer  à un  même  instant.  La  même 
incertitude  existe  dans  l’observation  de  la  fin  d’une  éclipse.  Aussi 
l’observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  dans  le  but  de 
déterminer  la  longitude  du  lieu  où  l'on  se  trouve,  conduit-elle  à des 
résultats  moins  exacts  que  la  méthode  des  distances  lunaires  que 
nous  avons  fait  connaître  précédemment  (§  244).  On  l’emploie  ce- 
pendant quelquefois,  et  c’est  pour  cela  que  l'on  publie,  dans  la 
Connaissance  des  temps,  plusieurs  années  à l'avance,  l’indication 
des  heures  de  Paris,  auxquellès  doivent  commencer  ou  finir  les  di- 
verses éclipses  des  quatro  satellites. 

Lorsque  les  satellites  de  Jupiter  passent  entre  la  planète  et  le  so- 
leil, leur  ombre  se  projette  sur  la  planète,  et  produit  de  véritables 
éclipses  de  soleil  dans  les  lieux  par  lesquels  elle  passe:  cette ombro 
peut  être  aperçue  de  la  terre  quand  on  observe  au  moyen  d’instru- 
ments puissants. 

L'éclat  des  satellites  varie  périodiquement,  en  même  temps  qu'ils 
se  meuvent  autour  de  la  planète.  Herschel  a reconnu  que  celle 
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variation  d’éclat  peut  être  attribuée  à ce  que  les  satellites  tournent 
sur  eux-mêmes  do  manière  à présenter  toujours  la  même  face  vers 
la  planète;  nous  voyons  ainsi  successivement  toutes  les  parties 
de  leurs  surfaces,  et  il  suffit  d'admettre  que  ces  diverses  parties  ne 
réfléchissent  pas  également  la  lumière  du  soleil  pour  rendre  complo 
des  variations  d'éclat  que  l'on  observe. 

On  ne  connaît  pas  les  grosseurs  des  satellites  ; leurs  diamètres 
apparents  sont  trop  petits  pour  que  l’on  ail  pu  les  mesurer.  On  sait 
seulement  que  le  troisième  est  de  beaucoup  le  plus  gros  des  quatre, 
et  que  les  autres  vont  ensuite  en  décroissant  dans  l'ordre  suivant  ; 
le  quatrième,  le  premier,  et  enfin  le  deuxième. 

§ 270.  Dès  quo  Galilée  eut  dirigé  une  lunette  vers  Saturne,  il  vit 
que  cette  planète  n’avait  pas  la  forme  arrondie  de  Mars  et  de  Ju- 
piter; elle  présentait  deux  protubérances  opposées  qui  lui  donnaient 
une  apparence  très  singulière.  Par  r observation  attentive  de  ces 
protubérances,  à l aide  de  plus  fortes  lunettes,  lluygens  a reconnu 
que  Saturne  est  bien  une  masse  globulaire  comme  les  autres  pla- 
nètes, mais  que  ce  globe  est  entouré  d’un  anneau  circulaire  et  aplati 
qui  l'enveloppo  sans  le  toucher  par  aucun  point.  Quelle  quo  soit 
l'époque  à laquelle  on  observe  fjaturne,  on  voit  toujours  son  an- 
neau obliquement,  fig.  327  ; la  partie  antérieure  se  projette  sur  le 


corps  de  la  planète;  la  partie  postérieure  se  trouve  cachée  ; et  les 
deux  parties  latérales  débordent  de  part  et  d'autre  de  manière  à 
former  ce  que  l’on  nomme  les  anses  de  Saturne.  L’anneau  se  trans- 
portant parallèlement  à lui  même  dans  le  mouvement  de  la  planète 
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autour  du  soleil,  son  obliquité,  par  rapport  à la  ligne  suivant  la- 
quelle nous  le  voyons,  varie  d’une  époque  à une  autre,  comme  on  le 
comprend  tout  de  suite  en  jetant  les  yeux  sur  la  fig.  328,  où  S est 


le  soleil  et  T la  terre.  Il  en  résulte  des  changements  correspondants 
dans  la  forme  sous  laquelle  il  se  présente  à nous.  Tantôt  l'ellipse 
qui  forme  son  contour  apparent  extérieur  est  assez  large  pour  en- 
vironner complètement  le  disque  circulaire  de  la  planète;  et  l'on  ne 
voit  plus  le  disque  faire  saillie  de  chaque  côté  de  l’anneau,  comme 
cela  a lieu  habituellement,  fig.  327.  Tantôt,  au  contraire,  cette 
ellipse  se  réduit  à son  grand  axe*  l’anneau  ne  se  montre  que  par  sa 
tranche,  et  on  le  voit  sous  forme  d'une  ligne  droite  qui  passe  par  le 
centre  du  disque  de  la  planète,  en  s'étendant  à une  certaine  dis- 
tance de  part  et  d’autre  des  bords  de  ce  disque,  fig.  329,  ou 
bien  en  se  terminant  à ces  bords  mêmes,  parce  que  les  parties 

extrêmes  ne  peuvent  être 
aperçues,  fig.  330.  A certaines 
époques,  le  plan  de  l'anneau 
venant  à passer  entre  la  terre 
et  le  soleil,  il  tourne  vers  nous 
celle  de  ses  deux  faces  qui 
n’est  pas  éclairée  par  le  soleil, 
et  par  suite  nous  ne  pouvons 
l’apercevoir  ; la  planète  n’a 
plus  alors  que  l'apparence  d'un 
globe  isolé  comme  Jupiter. 
Celte  disparition  de  l’anneau 
se  reproduit  tous  les  quinze 
ans  environ. 

Herschel  a reconnu  sur  le 
disque  de  Saturne  l'existence 
de  bandes  parallèles  analogues  à celles  de  Jupiter.  L’observation  en 
est  plus  difficile  que  pour  cette  dernière  planète,  à cause  du  plus 


Fie.  329. 
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grand  éloignement  do  Saturne.  Certaines  taches,  que  cet  illustre 
astronome  a vues  se  déplacer,  et  dont  il  a suivi  le  mouvement,  lui 
ont  fait  reconnaître  que  Sa- 
turno  tourne  sur  lui-même 
d’occident  en  orient,  et  qu’il 
fait  un  tour  entier  en  1 O1'  1 6m. 

II  a en  outre  remarqué,  dans 
les  régions  polaires  de  la  pla- 
nète , des  changements  de 
teinte  qui  sembleraient  indi- 
quer des  amas  de  neige  ou  de 
glace  dans  ccs  régions,  comme 
sur  la  planète  Mars. 

Le  disque  de  Saturne  mani- 
feste, dans  le  sens  de  son  axe 
do  rotation,  un  aplatissement 
très  prononcé  qui  a été  évalué  Fie.  330. 

par  Herschel  à 

A la  distance  de  la  terre  au  soleil,  le  diamètre  équatorial  de  Sa- 
turne sous-tendrait  un  anglo  de  155";  le  rayon  de  Saturne  est 
donc  égal  à 9,022,  celui  de  la  terre  étant  1. 

L’anneau  est  dirigé  à peu  près  dans  le  plan  de  l’équateur  de 
Saturne  ; il  est  incliné  d'onviron  28°  | sur  le  plan  de  l'écliptique.  Si 
l’on  prend  pour  unité  le  rayon  de  l’équateur  de  Saturne,  le  rayon 
intérieur  de  l’anneau  est  égal  à 1,66,  et  le  rayon  extérieur  égal  à 
2,37.  On  ne  connaît  pas  l’épaisseur  de  l’anneau  ; on  sait  seulement 
quelle  est  très  petite  relativement  à sa  largeur. 

En  observant  l'anneau  de  Saturne  avec  des  instruments  puis- 
sants , on  a reconnu  que  cet  anneau  n’est  pas  simple  ; il  se  com- 
pose de  plusieurs  anneaux  concentriques,  dont  les  lignes  de  sépara  - 
tion  sont  visibles  principalement  vers  les  anses,  fig.  327.  On  a mémo 
aperçu  récemment  un  anneau  obscur,  situé  à l’intérieur  des  autres, 
comme  on  le  voit  sur  la  figure  ; l'existence  de  cet  anneau  obscur  fait 
que  le  rayon  intérieur  de  l’anneau  général  doit  avoir  une  valeur 
plus  petite  que  celle  que  nous  venons  d’indiquer,  car  cette  valeur 
a été  obtenue  sans  tenir  compte  de  l’anneau  obscur,  que  l’on  n’avait 
pas  encore  vu. 

Certaines  irrégularités  observées  par  Herschel  dans  l’anneau  do 
Saturne  lui  ont  fait  reconnaître  qu’il  est  animé  d’un  mouvement 
de  rotation  dans  son  plan  : il  fait  un  tour  entier  en  10h  32ni  15*. 
Ce  mouvement  s'effectue  d'occident  en  orient. 

Outre  l'anneau,  il  existe  encore  autour  de  Saturne  des  satellites, 
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au  nombre  de  huit,  qui  se  meuvent,  comme  ceux  de  Jupiter,  d'oc- 
cident en  orient,  et  dont  les  mouvements  s'effectuent  conformément 
aux  lois  de  Kepler.  Voici  le  tableau  de  leurs  distances  moyennes  au 
centre  de  la  planète,  exprimées  au  moyen  de  son  rayon  équatorial 
pris  pour  unité,  et  des  durées  de  leurs  révolutions  sidérales  éva- 
luées en  jours 


. ' 

DISTANCES 

.M  0 Y E N N E S. 

DURÉES 

DES  UÉVOLUTIOX:*. 

satellite 

3,35 

jour*. 

0,9* 

2e  satellite 

4,30 

1,37 

3®  satellite 

5,28 

1 ,811 

4*  «ilellilc 

0,82 

2,74 

5*  Kitcllilc 

0,52 

4,52 

0*  satellite 

22,08 

15,94 

7*  snlcMilc 

27,78 

22,50 

H'  satellite 

04, 30 

70,33 

Ces  divers  satellites  se  meuvent  à peu  près  dans  le  plan  de 
l'anneau.  Le  plan  de  l'orbite  du  huitième  satellite  s’en  écarte  ce- 
pendant assez  notablement,  et  se  rapproche  davantage  du  plan  de 
l’écliptique.  Lorsque  l'anneau  se  montre  par  sa  tranche,  on  voit  les 
deux  premiers  satellites  se  projeter  sur  lui;  ils  ressemblent  à des 
grains  de  chapelet  qui  se  mouvraient  le  long  d’un  fil. 

La  fig.  331  représente  les  orbites  des  huit  satellites  de  Saturne. 
Elle  a été  faite  à la  môme  échelle  que  celle  qui  représente  les  or- 
bites des  satellites  de  Jupiter  [fig.  326,  page  489).  On  y a figuré 
également,  dans  d’exactes  proportions,  le  corps  de  la  planète  et 
l’anneau  qui  l’environne.  A cette  échelle,  la  distance  de  Saturne 
au  soleil  serait  représentée  par  une  longueur  de  30"’, 6. 

Les  satellites  de  Saturne  ont  été  découverts  par  divers  astro- 
nomes, savoir:  le  sixième,  par  Huygens;  les  troisième,  quatrième, 
cinquième  et  huitième,  par  Dominique  Cassini  ; le  premier  et  le 
deuxième,  par  llerschol;  et  enfin,  le  septième,  par  M.  Lusscll,  de 
Liverpool,  le  18  septembre  1848. 

Saturne  se  montre  à l'œil  nu  comme  une  étoile  brillante.  Son 
éclat  est  cependant  bien  inférieur  à celui  de  JupiLer  ; il  présente 
une  teinte  terne  et  comme  plombée. 

§ 271 . Uranus  est  visible  à l’œil  nu,  et  paraît  comme  une  étoile 
de  cinquième  grandeur.  Observée  à l'aide  d'une  lunette,  cette  pla- 
nète se  montre  sous  forme  d'un  disque  circulaire.  Son  diamètre  ap- 
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que  son  équateur  est  dirigé  à peu  près  perpendiculairement  au  plan 
de  son  orbite. 

Herschel  a découvert  autour  d’Uranus  six  satellites,  dont  le  ta- 
bleau suivant  fait  connaître  les  durées  des  révolutions,  ainsi  qufc  les 
distances  moyennes  rapportéesau  rayonde  la  planète  pris  pourunité. 
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revus  depuis  Hersehel  ; leurs  orbites  sont  inclinées  dé  79°  sur  le 
plan  de  l'écliptique,  et  leurs  mouvements  sur  ces  orbites  obliques 
sont  dirigés  de  l'orient  vers  l’occident,  c’est-à-dire  on  sens  contraire 
du* mouvement  des  planètes  au.tourdu  soleil. 

La  fig.  332  représente  les  orbites  des  sis  satellites  d'Uranus, 
à l'échelle  qui  a déjà  servi  à construire  les  fig.  3 26  et  331 , rela- 
tives aus  satellites  de  Jupiter  et  de  Saturne.  La  distance  d’Uranus 
au  soleil,  à cette  môme  échelle,  serait  représentée  par  une  longueur 
de  6 1 , 6 . 

§ 272.  Neptune  n’est  pas  visible  à l’œil  nu.  Celle  planète,  vue 
dans  une  lunette  d'un  faible  grossissement,  ressemble  à une  étoile 
do  huitièmo  grandeur.  Avec  un  grossissement  plus  fort,  on  lui  voit 
prendre  des  dimensions  sensibles  ; elle  se  montre  sous  la  forme  d’un 
disque  circulaire.  Son  diamètro  apparent  n'est  que  de  2", 7.  A la 
distance  du  soleil  à la  terre,  ce  diamètre  apparent  serait  de  81"; 
en  sorte  que  le  rayon  de  Neptune  est  égal  à 4,72,  le  rayon  de  la 
terre  étant  1 . 

La  planète  Neptune  est  accompagnée  d’un  salellilo  qui  circule 
autour  d'elle  dans  une  orbite  inclinée  d'environ  35  degrés  sur 
l’écliptique.  La  durée  de  sa  révolution  est  de  5^,87  : sa  distance 
moyenne  au  centre  de  Neptune  est  d'environ  13  fois  le  rayon  do 
la  planète.  La  fig.  333  peut  servir  à comparer  l’orbite  de  ce 
satellite  aux  orbites  des  satellites  de  Jupiter,  Sa- 
turne et  Uranus,  représentées  par  les  fig.  326, 

331  et  332  : l'échelle  est  la  môme  pour  ces  diverses 
figures.  A cette  échelle,  la  distance  de  Neptune  au 
soleil  aurait  une  grandeur  de  plus  de  96  mètres. 

Le  salellilo  de  Neptune  a été  découvert  par 
M.  Lasscll. 

§ 273  Les  nombreuses  planètes  que  l’on  a décou- 
vertes dans  la  région  comprise  entre  Mars  et  Jupiter  sont  beaucoup 
plus  petites  que  celles  dont  nous  avons  parlé  jusqu’à  présent.  Elles 
paraissent  généralement  comme  des  étoiles  de  neuvièmo  ou  de 
dixième  grandeur. 

Hersehel  a trouvé  0",35  pour  le  diamètre  apparent  de  Cérès, 
dans  le  cas  où  la  planète  serait  placée  à une  distance  égale  à celle 
du  soleil  à la  terre;  il  a trouvé  également  que  le  diamètre  apparent 
de  Pallas,  dans  les  mêmes  circonstances,  ne  serait  que  de  0",24.  Il 
en  résulte,  pour  le  diamètre  de  Cérès,  une  longueur  de  259  kilomè- 
tres; et  pour  celui  do  Pallas,  une  longueur  de  178  kilomètres,  co 
qui  est  à peu  près  la  distance  de  Paris  au  Havre. 

Hersehel  a cru  reconnaître  autour  de  Pallas  l’existence  d'une 
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nébulosité,  d’une  sorte  de  brouillard , qui  accuserait  la  présence 
d’une  atmosphère  considérable  autour  de  cette  planète. 

Telles  sont,  à peu  près,  les  seules  notions  que  l’on  possède  sur 
ces  astres,  dont  les  dimensions  sont  tellement  petites,  que  les  plus 
puissants  instruments  suffisent  à peine  pour  leur  faire  prendre  une 
apparence  autre  que  celle  de  simples  points  lumineux. 

§ 274.  Nous  ne  saurions  trop  insister  sur  la  comparaison  des  di- 
mensions et  des  distances  mutuelles  des  divers  astres  que  nous 
avons  étudiés  jusqu’à  présent.  On  a de  la  peine  à s’en  faire  une  idée 
exacte.  Les  distances  des  planètes  entre  elles  et  au  soleil  sont  tel- 
lement grandes,  relativement  à leurs  diamètres,  qu'on  ne  peut  pas 
représenter  le  système  planétaire  par  un  dessin  qui  permette  de 
saisir  d'un  coup  d'œil  les  rapports  de  grandeur  de  ses  diverses  par- 
ties. Les  machines,  plus  ou  moins  complexes,  que  l’on  construit 
pour  donner  une  idée  des  mouvements  simultanés  de  la  terre,  des 
planètes,  et  de  leurs  satellites,  ne  peuvent  être  exécutées  qu  a la 
condition  d’exagérer  considérablement  les  proportions  de  certaines 
parties.  Il  en  est  de  même  des  dessins  destinés  à expliquer  les 
diverses  particularités  des  mouvements  des  astres,  tels  que  les 
fig.  223  (page  296),  259  (page  365),  et  bien  d'autres  que  nous 
pourrions  encore  citer  parmi  celles  qui  nous  ont  servi  jusqu'à  pré  - 
sent.  On  doit  donc  se  mettre  constamment  en  garde  contre  les 
idées  faussesqui  pourraient  en  résulter.  C'est  pour  cela  qu’à  diverses 
reprises  nous  avons  cherché,  soit  par  des  figures,  soit  par  des  indi- 
cations de  grandeurs  relatives,  à appeler  l altcntion  sur  les  vrais 
rapports  des  dimensions  du  système  planétaire.  Ainsi,  dès  que  nous 
sommes  arrivés  à la  connaissance  de  la  grandeur  du  diamètre  du 
soleil,  nous  avons  mis  en  regard  deux  cercles  ayant  des  rayons  pro- 
portionnels à ceux  du  soleil  et  de  la  terre  [fig.  204,  page  277),  et 
nous  avons  dit  que,  pour  figurer  en  môme  temps  la  distance  qui 
sépare  ces  deux  corps,  il  faudrait  que  les  centres  des  cercles  fus- 
sent éloignés  l’un  de  l'autre  de  16"’, 5.  Plus  tard,  nous  en  avons  fait 
autant  pour  donner  une  idée  des  grandeurs  relatives  de  la  terre  et 
de  la  lune  (fig.  265,  page  379)  ; mais  nous  avdns  dû  adopter  pour 
cela  une  échelle  plus  grande,  d après  laquelle  le  rayon  du  soleil  se- 
rait représenté  par  une  longueur  de  I“,204,  et  la  distance  de  cet 
astre  à la  terre  par  une  longueur  de  258  mètres.  Lorsque  nous 
avons  parlé  des  systèmes  de  Copernic  et  de  Tycho-Brahé,  nous 
avons  eu  soin  de  conserver  les  vrais  rapports  de  grandeur  entre  les 
rayons  des  cercles  qui  représentent  les  orbites  des  divers  corps  de 
notre  système  planétaire  (fig.  320,  page  471  ; et  pg.  321 , page  472), 
à l’exception  toutefois  de  l’orbite  de  la  lune  autour  de  la  terre,  qui 
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aurait  été  imperceptible  si  nous  ne  l’avions  pas  agrandie  outre  me- 
sure. Enfin,  dans  les  paragraphes  qui  précèdent,  nous  avons  re- 
présenté les  orbites  des  satellites  de  Jupiter  (/ ïg . 326),  de  Saturne 
(fig.  331),  d’Uranus  (fig.  332),  et  de  Neptune  (fig.  333),  à une 
échelle  qui  est  la  même  pour  toutes  les  figures,  en  conservant  au- 
tant que  possible  aux  planètes  elles-mêmes  les  dimensions  qu’elles 
doivent  avoir  à cette  échelle;  et  nous  avons  fait  connaître,  en  outre, 
les  longueurs  des  lignes  par  lesquelles  devraient  être  représentées 
les  distances  de  ces  diverses  planètes  au  soleil. 

Pour  que  l’on  puisse  se  faire  une  idée  nette  des  grosseurs  rela- 
tives des  planètes  principales,  nous  donnerons  encore  ici,  fig.  334, 
une  figure  sur  laquelle  ces  planètes  sont  représentées  à côté  les  unes 


Fig.  334. 


des  autres  par  des  cercles  de  rayons  proportionnels  à leurs  pro- 
pres rayons.  A la  même  échelle,  le  soleil  devrait  être  figuré  pav  un 
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cercle  de  0m,  1 50  de  rayon;  l’orbile  de  la  lune,  par  un  cercle  de 
0“,080  de  rayon;  l’orbite  du  quatrième  satellite  de  Jupiter,  par  un 
cercle  de  0",405  de  rayon  ; celle  du  huitième  satellite  de  Saturne, 

par  un  cercle  de  0m,77  4 de  rayon  ; celle  du  sixième  satellite  d Uia- 
nus,  par  un  cercle  de  0"\527  de  rayon;  et  celle  du  satellite  de 
Neptune,  par  un  cercle  de  0"',082  de  rayon,  lin  outre,  les  dis- 
tances des  planètes  au  soleil  seraient  représentées  par  des  lon- 
gueurs de  12'",  l pour  Mercure,  23‘“,  I pour  Vénus,  32"’,0  pour 
la  Terre,  48"', 8 pour  Mars,  166'", 6 pour  Jupiter,  303'", 2 pour 
Saturne,  6 13'", 8 pour  üranus,  et  961m,3  pour  Neptune. 

§ 273.  ('oiütiilernlionM  sur  le  système  plam-lniro.  — Avant 

que  le  système  de  Copernic  fût  adopté,  lorsqu’on  regardait  la  terre 
comme  une  masse'  immobile  dans  l’espace,  on  faisait  mouvoir  le 
soleil,  la  lune  et  les  planètes  autour  d’elle.  Les  mouvements  du  so- 
leil et  de  la  lune  étaient  assez  simples;  chacun  de  ces  astres  ne 
s'éloignait  pas  beaucoup  de  décrire  uniformément  une  circonfé- 
rence de  cercle  ayant  son  centre  au  centre  de  la  terre.  Les  mou- 
vements des  planètes,  au  contraire,  étaient  complexes;  pour  rendre 
compte  de  leurs  stations  et  rétrogradations,  il  fallait  leur  faire 
parcourir  des  épicycles  mobiles  sur  des  déférents,  et  cela  suivant 
certaines  lois  dépendant  du  mouvement  du  soleil.  Copernic  reconnut 
d’abord,  comme  nous  l'avons  dit,  que  les  apparences  seraient  tout 
aussi  bien  représentées,  en  regardant  les  planètes  comme  décrivant, 
autour  du  soleil,  des  orbites  à peu  près  circulaires,  que  cet  astre 
emporterait  avec  lui  dans  son  mouvement  annuel  autour  de  la  terre. 
Les  mouvements  des  planètes,  tout  en  conservant  individuellement 
à peu  près  le  même  degré  de  complication  qu’auparavant,  étaient 
ainsi  ramenés  à former  un  ensemble  plus  simple.  Mais  c'est  en  ad- 
mettant ensuite  l’immobilité  du  soleil  et  le  mouvement  de  la  terre 
autour  de  lui,  que  Copernic  apporta  aux  mouvements  des  planètes 
une  simplification  remarquable  : chacune  d’elles  n'était  plus  animée 
par  là  que  d'un  mouvement,  à peu  près  circulaire  et  uniforme  au- 
tour du  centre  du  soleil,  mouvement  analogue  à celui  qu  il  devait 
attribuer  en  même  temps  à la  terre  pour  rendre  compte  des  appa- 
rences. 

Si  la  lune  n’eût  pas  existé,  il  eût  été  impossible  do  ne  pas  être 
frappé  du  caractère  de  simplicité  extrême  que  les  idées  de  Copernic 
apportaient  dans  le  système  planétaire  : au  lieu  d’admettre  que  les 
planètes  se  mouvaient  autour  du  soleil,  et  que  cet  astre  emportait 
lours  orbites  dans  son  mouvement  autour  de  la  terre,  on  n'avait 
qu’à  regarder  les  planètes  et  la  terre  comme  se  mouvant  toutes  sui- 
vant une  même  loi  très  simple,  autour  du  soleil  supposé  immobile. 
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L’existence  de  la  lune  venait  troubler  celle  simplicité,  due  aux 
nouvelles  idées  : on  voit  en  effet  que,  en  rendant  le  soleil  immo- 
bile, et  faisant  mouvoir  la  terre  autour  de  lui,  on  réduisait  bien 
les  mouvements  des  planètes  à n’être  que  des  mouvements  sensi- 
blement circulaires  et  uniformes  sur  des  orbites  fixes,  mais  en  même 
temps  on  compliquait  le  mouvement  de  la  lune,  dont  l'orbite  autour 
de  la  terre  devait  être  emportée  par  celle-ci  dans  son  mouvement 
autour  du  soleil.  Ainsi,  la  simplification  apportée  au  mouvement  des 
planètes  entraînait  une  complication  correspondante  dans  le  mou- 
vement de  la  lune.  On  pouvait  en  faire  une  objection  sérieuse  au 
système  de  Copernic  ; et  il  n’était  guère  possible  de  répondre  à 
cette  objection  qu'en  montrant  le  peu  d’importance  de  la  lune  par 
rapport  à l’ensemble  des  planètes,  d’où  résultait  une  grande  pro- 
babilité en  faveur  du  système  qui  faisait  disparaître  la  complica- 
tion du  mouvement  des  planètes  pour  la  reporter  dans  le  mouvement 
de  la  lune.' 

La  découverte  des  satellites  de  Jupiter  par  Galilée,  et  celle  des 
satellites  des  autres  planètes  plus  éloignées  du  soleil  que  Jupiter,  ont 
fait  complètement  disparaître  l'objection  dont  nous  venons  de  parler. 
On  a vu  par  là  que  Copernic,  en  admettant  que  l'orbite  de  la  lune 
autour  de  la  terre  est  emportée  par  celle-ci  dans  son  mouvement 
autour  du  soleil,  n'a  fait  que  donner  à la  lune  le  rôle  de  satellite 
de  la  terre  ; le  mouvement  de  ce  petit  globe  voisin  de  la  terre  n'est 
plus  qu'un  cas  particulier  des  mouvements  analogues  que  l'on  ob- 
serve dans  les  corps  qui  accompagnent  les  plus  grosses  planètes 
de  noire  système. 

Pour  compléter  les  indications  que  nous  avons  déjà  données  sur 
les  grandeurs  relatives  des  orbites  des  satellites 
de  diverses  planètes,  nous  donnons  ici,  fig.  33a,  "'nj, 

un  dessin  de  l’orbite  do  la  lune  autour  de  la  lerro,  / \ 

exécuté  à la  même  échelle  que  ceux  qui  se  rap-  ( 1 

portent  aux  satellites  de  Jupiter,  Saturne,  Uranus  V J 

et  Neptune  [fig.  326,  331,  332  et  333).  On  peut  ' 

remarquer  que  l’orbite  du  salollito  de  Neptune  est  Fiff  335 
à peu  près  égale  à l’orbite  de  la  lune. 

§ 276.  L’observation  des  particularités  que  présentent  les  sur- 
faces de  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne,  a fait  recon- 
naître que  ces  planètes  tournent  sur  elles-mêmes  ; l'aplatissement 
d' Uranus  donne  fortement  à penser  que  cette  planète  est  également 
animée  d'un  mouvement  de  rotation.  En  expliquant  le  mouvement 
diurne  des  astres  par  uno  rotation  de  la  terre  autour  d un  de  ses 
diamètres,  Copernic  n’a  donc  fait  que  donner  à ce  globe  une  rcssem- 
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blance  de  plus  avec  les  autres  planètes.  Rien,  dans  ce  que  le  sys- 
tème de  Copernic  admet  relativement  à la  terre,  ne  tend  à on  faire 
un  corps  qui  ne  rentre  pas  complètement  dans  la  catégorie  des 
planètes.  Si  l’on  se  transporte  par  la  pensée  sur  la  surface  de  Vénus 
ou  sur  celle  de  Mars,  on  voit  que  les  astres  doivent  y paraître 
animés  de  mouvements  entièrement  analogues  à ceux  que  nous  ob- 
servons de  la  terre.  Il  n’v  aurait  pas,  il  est  vrai,  dans  l’un  et  l'autre 
cas,  d’astre  correspondant  à notre  lune  ; mais  si  l'on  était  placé  sur 
la  surface  de  Jupiter,  outre  que  les  mouvements  des  divers  astres 
présenteraient  encore  les  mômes  apparences  que  sur  la  terre,  on 
verrait  quatre  lunes  circuler  comme  la  nôtre  autour  du  globe  que 
l'on  habiterait. 

Si  l’on  compare  les  durées  des  rotations  des  diverses  planètes,  y 
compris  la  terre,  on  voit  que  ces  planètes  se  partagent,  sous  ce 
point  de  vue,  en  deux  groupes  distincts.  Pour  les  quatre  planètes 
les  plus  voisines  du  soleil,  les  durées  des  rotations  sont’ à peu  près 
les  mêmes,  savoir  : 24"  4m  pour  Mercure,  23"  2IM  pour  Vénus, 
23"  56"'  pour  la  terre  (c'est  la  durée  du  jour  sidéral),  et  24"  39"' 
pour  Mars.  Au  delà  de  Mars,  il  n'v  a plus  que  Jupiter  et  Saturne 
dont  les  rotations  aient  pu  être  constatées  et  mesurées  : les  durées 
de  ces  rotations,  qui  ne  diffèrent  pas  beaucoup  l’une  de  l’autre,  sont 
notablement  plus  courtes  que  les  précédentes,  puisqu’elles  sont  de 
9"  53m  pour  Jupiter,  et  de  10"  16m  pour  Saturne. 

§ 277.  Si  nous  jetons  un  coup  d'œil  sur  l’ensemble  du  système 
planétaire,  nous  y trouvons  un  grand  nombre  de  circonstances  qui 
donnent  à ce  système  un  caractère  tout  particulier,  et  qui  le  dis- 
tinguent complètement  d'un  simple  amas  d’astres  en  mouvement, 
que  le  hasard  aurait  rassemblés  dans  une  môme  région  de  l'espace. 
Les  planètes  se  meuvent  toutes  autour  du  soleil,  en  restant  à pou 
près  dans  un  même  plan  passant  par  cet  astre  central;  il  n’y  a 
d’exception  que  pour  quelques-unes  des  petites  planètes,  dont  les 
orbites  font  des  angles  assez  grands  avec  le  plan  de  l'écliptique. 
Tous  ces  mouvements  des  planètes  autour  du  soleil  s’effectuent  dans 
un  même  sens,  d'occident  en  orient.  Les  planètes  principales  sont 
accompagnées  de  satellites  qui,  à l'exception  de  ceux  d'Uranus,  se 
meuvent  dans  des  plans  assez  peu  inclinés  sur  le  plan  de  lécfip- 
lique,  et  dans  le  sens  du  mouvement  des  planètes  autour  du 
soleil,  c’est-à-dire  d’occident  en  orient.  Le  soleil  tourne  sur  lui  - 
même,  dans  le  même  sens,  autour  d'un  axe  qui  est  presque  per- 
pendiculaire au  plan  de  l’écliptique.  Enfin,  les  planètes  dont  on  a pu 
constater  le  mouvement  de  rotation  Lournentaussi  toutesd’occidcnt 
en  orient.  Il  en  est  encore  de  même  de  la  rotation  de  la  lune  autour 
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de  son  centre.  Ce  concours  de  circonstances  ne  permet  pas  de  re- 
garder le  système  planétaire  comme  une  réunion  d'astres  purement 
accidentelle  ; il  nous  oblige  à regarder  le  soleil,  les  planètes,  et  leurs 
satellites,  comme  ayant  une  origine  commune,  et  peut  nous  mettre, 
jusqu'à  un  certain  point,  sur  la  trace  de  la  formation  du  système, 
tel  qu'il  existe  maintenant.  Nous  verrons  plus  tard  quelles  sont  les 
idées  très  plausibles  que  Laplace  a émises  à ce  sujet. 

§ 278.  Le  système  planétaire,  dont  nous  venons  d’étudier  la 
constitution,  se  trouve  environné  d’étoiles  situées  do  tous  les  côtés. 
Mais  ces  étoiles  en  sont  excessivement  éloignées;  en  sorte  qu’il 
forme  un  groupe  isolé  au  milieu  d'un  espace  immense  dans  lequel 
nous  ne  voyons  aucun  astre.  Nous  avons  donné  précédemment 
quelques  indications  relativement  à la  distance  qui  nous  sépare  des 
étoiles  (§  1 76)  ; nous  avons  dit  que  la  distance  de  la  61e  du  Cygne 
au  soleil  est  de  plus  de  595  000  fois  la  distance  moyenne  du  so- 
leil à la  terre,  et  l'on  sait  que  cette  étoile  est  une  de  celles  qui 
sont  le  moins  éloignées  de  nous.  On  se  fera  une  idée  de  l'isolement 
du  système  planétaire  au  milieu  de  l’espace,  en  remarquant  que, 
d'après  l'échelle  qui  a servi  à construire  la  ligure  320  (page  471), 
si  I on  voulait  y placer  la  61*  du  Cygne,  on  devrait  la  mettre  à une 
distance  de  5 950  mètres  du  points  qui  représente  le  soleil,  c’est- 
à-dire  à environ  une  lieue  et  demie. 

Il  est  extrêmement  probable  que  nous  ne  connaissons  pas  toutes 
les  planètes  qui  circulent  autour  du  soleil.  On  en  découvrira  sans 
doute  encore  plusieurs  dans  la  région  comprise  entre  Mars  et  Ju- 
piter, où  l’on  en  a tant  découvert  dans  ces  dernières  années.  En 
outre,  il  est  très  possible  qu'il  existe  quelques  planètes  plus  près  du 
soleil  que  Mercure,  et  plus  loin  que  Neptune.  Les  unes  et  les  autres 
seraient  très  difficiles  à observer  de  la  terre  : les  premières,  parce 
que,  en  raison  de  la  proximité  du  soleil,  la  vivacité  de  la  lumière 
de  cet  astre  empêcherait  de  les  apercevoir  ; les  autres,  parce  que, 
en  raison  de  leur  éloignement,  la  lumière  qu  elles  reçoivent  du  so- 
leil ne  serait  pas  suffisante  pour  que  nous  pussions  les  distinguer 
dans  le  ciel.  Mais  dans  tous  les  cas,  lors  mémo  qu’on  étendrait  les 
limites  du  système  planétaire  par  la  découverte  de  quelques  nou- 
velles planètes  situées  au  delà  de  Neptune,  on  n'en  devrait  pas 
moins  regarder  ce  système  comme  ayant  des  dimensions  extrême- 
ment petites  relativement  à la  distance  qui  le  sépare  des  étoiles  les 
plus  voisines. 

§ 279.  Découverte  de  In  vitesNC  de  In  lumière.  — C est  par 

l'observation  des  éclipses  des  satellites  do  Jupiter  quo  Rocmcr  dé- 
couvrit la  vitesse  de  propagation  de  la  lumière  (vers  1675).  Domi- 
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nique  Cassini,  en  se  fondant  sur  un  très  grand  nombre  d'observa- 
tions, avait  construit  des  tables  du  mouvement  de  ces  satellites,  à 
l’aide  desquelles  on  pouvait  prédire  le  retour  de  leurs  éclipses. 
Roëmcr  remarqua  que  les  époques  auxquelles  on  observait  réelle- 
ment, soit  le  commencement,  soit  la  fin  des  éclipses,  n’étaient  pas 
toujours  d’accord  avec  les  indications  fournies  par  les  tables  de  Cas- 
sini : tantôt  le  phénomène  arrivait  un  peu  en  avance,  tantôt  au  con- 
traire, il  arrivait  un  peu  en  retard  sur  l’époque  à laquelle  il  aurait  dû 
arriver  d’après  la  prédiction  qui  en  avait  été  faite.  De  plus,  l’avance 
avait  toujours  lieu  lorsque  Jupiter  se  trouvait  dans  le  voisinage  de 
son  opposition , et  le  retard  lorsqu’il  se  trouvait  peu  éloigné  de  sa  con- 
jonction. Voici  de  quelle  manière  Roëmer  expliqua  ces  divergences 
entre  les  observations  et  les  tables  construites  d’après  un  grand 
nombre  d’observations  antérieures.  Si  la  lumière  que  nous  envoie 
un  astre  était  animée  d’une  vitesse  infiniment  grande,  elle  nous  ar- 
riverait aussitôt  quelle  serait  partie,  et  nous  verrions  les  divers 
phénomènes  lumineux  qui  se  produisent  sur  la  surface  de  l’astre  à 
l'instant  même  de  leur  production.  Mais  si,  au  contraire,  la  vitesse 
de  propagation  de  la  lumière  n’est  pas  infinie,  elle  emploie  un  cer- 
tain lomps  à parcourir  la  distance  qui  nous  sépare  de  l'astre  ; lors- 
que nous  la  recevons,  il  y a déjà  quelque  temps  quelle  est  partie 
do  l’astre  : nous  ne  voyons  les  phénomènes  lumineux  qui  s’v  pas- 
sent, qu’après  qu’ils  se  sont  réellement  produits.  Le  retard  qui  en 
résulte  dans  l’observation  de  ces  phénomènes  dépend  d’ailleurs  de 
la  distance  qui  sépare  l’astre  do  la  terre  ; il  est  d’autant  plus  grand 
que  l’astre  est  plus  éloigné.  On  comprend  que  ce  retard  n’aurait 
aucune  influence  sur  les  intervalles  de  temps  compris  entre  des 
phénomènes  successifs  observés  sur  un  astre  dont  la  distance  à la 
terre  resterait  toujours  la  même  ; l’observation  de  chacun  do  ccs 
phénomènes  serait  toujours  en  retard  de  la  même  quantité  sur 
l’époque  réelle  de  sa  production  ; le  temps  écoulé  entre  deux  phé- 
nomènes consécutifs  serait  donc  le  même  que  celui  qui  s’écoulerait 
entre  les  époques  auxquelles  on  les  observerait  de  la  terre  ; la  suc- 
cession de  ces  phénomènes,  observés  de  la  torre,  suivrait  exacte- 
ment les  mêmes  lois  que  si  chacun  d eux  était  observé  à l'instant 
même  où  il  se  produit.  Mais  si  la  distance  de  la  terre  à l’astre  que 
l’on  considère  vient  à varier  d’une  époque  à une  autre,  il  n’en  sera 
plus  de  même  ; le  retard  de  l’observation  d'un  phénomène  sur 
l’époque  réelle  de  sa  production  sera  plus  ou  moins  grand,  suivant 
que  la  lumière  aura  un  chemin  plus  ou  moins  long  à parcourir  pour 
venir  de  l’astre  à la  terre;  et  il  en  résultera  une  différence  corres- 
pondante entre  les  intervalles  de  temps  qui  séparent  des  pliéno- 
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mènes  successifs,  et  ceux  qui  séparent  les  époques  auxquelles  on 
aura  observé  ces  phénomènes. 

Si,  par  exemple,  un  certain  phénomène  se  reproduisait  réguliè- 
rement toutes  les  heures,  sur  un  astre  dont  la  distance  à la  terre 
irait  tantôt  en  augmentant  pendant  un  cortain  nombre  d'heures,  et 
tantôt  en  diminuant,  voici  ce  qui  arriverait  : tant  que  l’astre  s’éloi- 
gnerait de  la  terre,  le  temps  compris  entre  deux  observations  suc- 
cessives du  phénomène  dont  il  s'agit  serait  de  plus  d’une  heure  ; 
lorsqu’au  contraire  l'astre  se  rapprocherait  de  la  terre,  il  s’écoule- 
rait moins  d une  heure  entre  deux  observations  consécutives.  Sup- 
posons, pour  fixer  les  idées,  que  l'astre  soit  à sa  plus  petite  distance 
de  la  terre,  à l'instant  môme  ou  le  phénomène  en  question  se  pro- 
duit une  première  fois  ; qu’à  partir  de  là,  il  s'éloigne  de  la  terre  pen- 
dant 5 heures;  puis,  qu’il  s'en  rapproche  de  nouveau  pendant 
5 heures,  de  manière  à revenir  à la  distance  à laquelle  il  se  trouvait 
primitivement.  11  est  aisé  de  voir  que  les  5 intervalles  de  temps 
compris  entre  la  1",  la  2',...  et  la  6e  apparition  du  phénomène, 
pour  un  observateur  placé  sur  la  terre,  seront  tous  de  plus  d’une 
heure  ; et  que  l’excès  de  l’ensemble  de  ces  5 durées  sur  S heures 
sera  précisément  égal  au  temps  que  la  lumière  emploie  à parcourir 
l’espace  dont  la  distance  de  l’astre  à la  terre  s'est  accrue  pendant  ce 
temps  total.  De  môme,  les  5 intervalles  de  temps  compris  entre  la 
6%  la  7',...  et  la  11'  apparition  du  phénomène,  seront  tous  de 
moins  d’une  heure,  et  l’excès  de  5 heures  sur  leur  ensemble  sera 
encore  égal  au  temps  employé  par  la  lumière  à parcourir  la  diffé- 
rence de  la  plus  grande  et  de  la  plus  petite  distance  de  l’astre  à la 
terre.  On  en  conclura  facilement  que  l'excès  du  temps  compris  en- 
tre la  1 re  et  la  6e  observation  du  phénomène,  sur  le  temps  compris 
entre  la  G'  et  la  1 ! • observation,  est  précisément  le  double  de  celui 
que  la  lumière  met  à parcourir  la  quantité  dont  la  plus  grande  dis- 
tance de  l’astre  à la  terre  surpasse  la  plus  petite  distance  de  ces 
deux  corps. 

Jupiter  et  la  terre  se  mouvant  en  môme  temps  autour  du  soleil, 
la  distance  de  ces  deux  planètes  varie  périodiquement.  Lors  des 
oppositions  do  Jupiter,  la  terre  étant  en  T et  Jupiter  en  J,  fi  g.  336, 
la  distance  JT  qui  les  sépare  est  la  différence  des  distances  JS,  TS, 
de  chacune  d’elles  au  soleil  S;  lorsque,  au  bout  de  quelque  temps, 
Jupiter  est  allé  de  J en  J',  et  la  terre  de  T en  T',  Jupiter  se  trouve  en 
conjonction,  et  sa  distance  J 'T'  à la  terre  est  la  somme  des  distances 
des  deux  planètes  au  soleil  ; plus  tard,  lorsque  Jupiter  est  allé  de 
J'  en  J",  et  la  terre  de  T'  en  T",  Jupiter  se  retrouve  en  opposition, 
et  sa  distance  à la  terre  redevient  égalo  à ce  qu’elle  était  au  mo- 
is 
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ment  de  lopi>osition  précédente.  On  voit  donc  que  la  distance  de 
Jupiter  à la  terre  varie  périodiquement,  entre  deux  limites  qui  sont 

la  différence 
et  la  somme 
de»  distan- 
ces respecti- 
ves de  ces 
deux  corps 
au  soleil  : 
cette  distan- 
ce variable 
atteint  sa 
plus  petite 
valeur  lors 
des  opposi- 
tions de  Ju- 
piter , et  sa 
plus  grande 
valeur  lors 
des  conjonc- 
tions de  cette 
planète.  Il  en 
résulte  que 

ce  que  nous  venons  de  dire  d'un  astre  dont  la  distance  à la  terre 
augmente  et  diminue  alternativement,  est  directement  applicable  à 
Jupiter;  si  la  lumière  n’a  pas  une  vitesse  infinie,  la  loi  de  succes- 
sion des  phénomènes  lumineux  qui  se  passent  sur  cette  planète  ou 
dans  son  voisinage  doit  être  altérée  pour  nous,  par  suite  de  l'inéga- 
lité des  retards  qu'éprouvo  leur  observation,  en  raison  du  change- 
ment de  distance  do  Jupiter  à la  terre: 

Or,  les  divergences  que  Hoëmer  remarqua,  entre  les  époques  ou 
il  observait  les  éclipses  des  satellites  do  Jupiter,  et  les  époques 
auxquelles  ces éclipsesdevaient  arriver  d'après  les  tables  deCassini, 
étaient  toutes  dans  le  sens  indiqué  par  les  considérations  précé- 
dentes. Il  ne  devait  pas  regarder,  bien  entendu,  les  tables  de  Cas- 
sini  comme  faisant  connaître  les  instants  précis  auxquels  chaque 
éclipse  commençait  ou  finissait  réellement.  Si  la  lumière  ne  nous 
arrive  pas  instantanément  de  Jupiter,  les  tables  de  Cassini  devaient 
être  entachées  du  retard  qu'éprouve  ( observation  des  éclipses,  en 
raison  du  chemin  que  la  lumière  doit  parcourir  pour  venir  de  Jupi- 
ter à la  terre.  Mais  comme  ces  tables  avaient  été  construites  au 
moyen  d'un  grand  nombre  d’observations  faites  antérieurement,  à 
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des  époques  où  Jupiter  se  trouvait  tantôt  près  (le  sa  conjonction, 
tantôt  près  de  son  opposition,  l'inégalité  des  retards  correspondant 
aux  diverses  observations  avaient  dû  disparaître  dans  la  combinaison 
des  résultats  obtenus  ; et  il  ne  devait  rester,  en  définitive,  dans  les 
tables , qu’un  retard  moyen  : les  indications  qu’elles  fournissaient  f 

auraient  été  complètement  d’accord  avec  les  observations  ulté- 
rieures, si,  à toute  époque,  le  retard  résultant  de  la  transmission 
successive  de  la  lumière  avait  eu  la  même  valeur  que  lorsque  Ju- 
piter se  trouve  à sa  moyenne  distance  de  la  terre.  Lorsque  Jupiter 
est  en  opposition,  la  lumière  met  moins  de  temps  à parcourir  la 
distance  qui  sépare  cette  planète  de  la  terre,  que  si  cette  distance 
était  égale  à sa  valeur  moyenne  JS  ; les  éclipses  observées  à cette 
époque  doivent  donc  être  aperçues  de  la  terre  un  peu  plus  tôt 
qu  elles  ne  devraient  l’être  d’après  les  tables  de  Cassini.  Lorsqu’au 
contraire  Jupiter  est  en  conjonction,  la  distance  de  cette  planète  à 
la  terre  a la  plus  grande  valeur  qu’elle  puisse  avoir;  l'observation 
du  commencement  ou  de  la  fin  des  éclipses  qui  se  produisent  dans 
ce  cas,  doit  donc  se  faire  réellement  un  peu  plus  lard  qu'elle  ne  de- 
vrait se  faire  d’après  les  tables.  Roëmer  reconnut  en  effet,  comme 
nous  l’avons  déjà  dit,  que  les  époques  auxquelles  on  observait  les 
éclipses  des  satellites  de  Jupiter  étaient  un  peu  en  avance  ou  un  peu 
en  retard  sur  celles  qui  étaient  assignées  à ces  phénomènes,  d'après 
les  indications  fournies  par  les  tables  de  Cassini,  suivant  que  la 
distance  de  J upiter  à la  terre  était  plus  petite  ou  plus  grande  que  la  , 
valeur  moyenne  de  cette  distance;  ot,  en  outre,  il  vit  que  l’avance 
ou  le  retard  de  l’époque  de  l'observation  réelle  d une  éclipse  sur 
l’époque  de  sa  prédiction  était  d’autant  plus  grand  que  la  distance 
de  Jupiter  à la  terre  différait  plus  de  la  distance  moyenne  de  ces 
deux  corps.  Dès  lors,  il  n’hésita  pas  à regarder  ces  avances  et  ces 
retards  comme  uniquement  dus  à ce  que  la  lumière  ne  se  transmet 
pas  instantanément  de  Jupiter  à la  terre  ; et  il  en  conclut  sans  peine 
la  valeur  que  devait  avoir  la  vitesse  de  la  lumière , pour  rendre 
compte  des  particularités  que  nous  venons  de  signaler  dans  l'obser- 
vation des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter. 

A l’époque  où  Jupiter  est  en  opposition,  on  ne  peut  pas  observer 
les  éclipses  de  ses  satellites,  parce  que  le  cône  d’ombre  de  la  planète 
se  trouve  entièrement  caché  par  elle;  de  même,  lorsque  Jupiter  est 
en  conjonction,  la  proximité  du  soleil  empêche  que  l’on  puisse  faire 
des  observations  de  ce  genre  : il  faut  que  la  planète  soit  à une  cer- 
taine distance  de  sa  conjonction  et  de  son  opposition,  pour  que  les 
éclipses  de  ses  satellites  puissent  être  observées  convenablement. 

Mais  en  comparant  et  discutant  les  résultats  fournis  par  les  obser- 
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valions  faites  lorsque  Jupiter  se  trouve  dans  diverses  positions  in- 
termédiaires entre  la  conjonction  et  l'opposition,  on  a pu  suppléer 
aux  observations  relatives  aux  époques  mômes  des  conjonctions  et 
des  oppositions  ; et  l'on  est  arrivé  ainsi  au  résultat  suivant.  Sup- 
posons que  l'on  observe  une  éclipse  d'un  satellite  au  moment  d’une 
opposition  de  Jupiter,  puis  une  autre  éclipse  de  ce  satellite  au  mo- 
ment de  la  conjonction  suivante,  puis  enfin  une  dernière  éclipse  de 
ce  môme  satellite  lorsque  Jupiter  sera  revenu  en  opposition,  avec 
la  condition  que  le  satellite  ait  fait  le  môme  nombre  de  tours  autour 
de  sa  planète  entre  la  2*  et  la  3e  observation  qu'entre  la  1r*  et 
la  2'.  En  raison  de  la  régularité  du  mouvement  du  satellite,  l’in- 
tervalle de  temps  compris  entre  les  deux  premières  observations 
devrait  être  le  même  que  celui  qui  est  compris  entre  les  deux  der- 
nières, si  l’influence  de  la  transmission  successive  de  la  lumière  ne 
se  faisait  pas  sentir  ; on  trouve,  au  contraire,  que  le  premier  de 
ces  intervalles  de  temps  surpasse  le  second  de  33m  12\  Si  l’on  a 
bien  compris  les  explications  qui  ont  été  données,  il  n'y  a qu’un 
instant,  relativement  aux  irrégularités  apparentes  que  la  transmis- 
sion successive  de  la  lumière  doit  apporter  dans  l’observation  des 
phénomènes,  lorsque  la  distance  qui  nous  sépare  du  lieu  où  ils  se 
produisent  varie  périodiquement,  on  conclura  toutdesuitequel’excès 
de  33m  12*  qui  vient  d'être  indiqué  est  précisément  le  double  du 
temps  que  la  lumière  emploie  à parcourir  le  diamètre  de  l’orbite  de 
la  terre;  car  ce  diamètre  est  bien  la  différence  entre  la  plus  grande 
et  la  plus  petite  distance  de  Jupiter  à la  terre.  La  lumière  parcourt 
donc  le  diamètre  de  l'orbite  terrestre  en  16'"  36*  ; et  par  suite  elle 
met  8ni  1 8*  à nous  venir  du  soleil.  Si  l’on  se  reporte  à la  valeur  qui 
a été  assignée  à la  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre,  on  verra 
quo,  pour  que  la  lumière  emploie  8“'  18*  à la  parcourir,  il  faut 
quelle  ait  une  vitesse  d’environ  77  000  lieues  (de  4 kilomètres)  par 
seconde. 

Nous  avons  vu  que  la  découverte  de  la  vitesse  de  la  lumière  par 
Roëmer  a conduit  Bradley  à l’explication  du  phénomène  de  l’aber- 
ration (§  1 69).  Les  idées  de  Roëmer,  sur  la  transmission  successive 
de  la  lumière,  ne  furent  admises  par  les  astronomes  qu  après 
qu’elles  eurent  été  confirmées  par  les  travaux  de  Bradley.  Récem- 
ment, M.  Fizeaux,  en  mesurant  le  temps  qu’employait  un  rayon  de 
lumière  à aller  de  Suresnes  à Montmartre  (près  Paris),  puis  à revenir 
de  Montmartre  à Suresnes,  a trouvé  pour  la  vitesse  de  la  lumière  la 
valeur  même  que  les  observations  astronomiques  lui  avaient  assignée. 

§ 280.  Détermination  de  la  parallaxe  du  soleil,  parles 
passages  de  Vénus.  — Lorsque  nous  nous  sommes  occupé  de  la 
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distance  comprise  entre  le  soleil  et  la  terre  (§  4 48),  nous  avons  dit 
' que  la  parallaxe  du  soleil  n’avait  pu  être  obtenue  avec  quelque  pré- 
cision qu’au  moyen  d’observations  faites  au  moment  des  passages 
de  Vénus  sur  le  soleil.  Nous  sommes  en  mesure  maintenant  de 
faire  comprendre  le  principe  de  la  méthode  que  l’on  a suivie  pour 
cela. 

Los  lois  du  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil,  telles  que 
les  a données  Képler,  ont  été  établies  sans  que  l’on  ait  eu  besoin  de 
connaître  la  distance  du  soleil  à la  terre.  Les  rapports  qui  existent 
entre  les  distances  des  planètes  au  soleil,  et  la  distance  du  soleil  à 
la  terre,  ont  dû  seuls  entrer  en  considération  dans  l’établissement  de 
ces  lois  ; ces  rapports  sont  complètement  déterminés  par  les  circon- 
stances que  présente  le  mouvement  des  planètes  sur  la  sphère  cé- 
leste, ainsi  que  nous  l'avons  vu  (§  259).  On  peut  dire  que  l'on  con- 
naissait la  figure  de  l’ensemble  du  système  planétaire,  sans  en 
connaître  les  dimensions  absolues  ; en  attribuant  arbitrairement 
telle  grandeur  que  l’on  aurait  voulu  à l’une  des  dimensions  du  sys- 
tème, c'est-à-dire  à la  distance  d'une  quelconque  des  planètes  au 
soleil,  on  aurait  pu  en  conclure  la  grandeur  de  toutes  les  autres 
dimensions.  On  se  trouvait  dans  le  môme  cas  que  si  l’on  connais- 
sait tous  les  angles  d’un  réseau  de  triangles,  sans  connaître  au- 
cun des  côtés  qui  en  font  partie  ; dès  que,  à la  connaissance  des 
angles,  on  parviendrait  à joindre  celle  de  la  longueur  d'un  des 
côtés,  toutes  les  dimensions  du  réseau  seraient  entièrement  déter- 
minées par  là  (§  104).  La  recherche  de  la  parallaxe  du  soleil,  qui 
devait  faire  connaître  la  distance  du  soleil  à la  terre,  n’était  donc 
autre  chose  que  la  mesure  d'une  base  destinée  à compléter  les  no- 
tions que  l'on  avait  déjà  acquises  relativement  aux  dimensions  du 
système  planétaire. 

Au  moment  du  passage  de  la  planète  Vénus  devant  le  soleil,  sur 
le  disque  duquel  elle  se  projette  comme  un  petit  cercle  noir,  on  peut 
connaître  exactement  le  rapport  des  distances  de  Vénus  et  de  la 
terre  au  soleil,  d’après  la  position  que  chacune  de  ces  deux  planètes 
occupe  sur  son  orbite  elliptique.  Supposons  que  ce  rapport  soit  égal 
à 0,73  (il  ne  diffère  jamais  beaucoup  de  0,72,  qui  est  le  rapport  des 
demi-grands  axes  des  deux  orbites) . Admettons,  pour  simplifier,  que 
deux  observateurs  soient  placés  précisément  aux  deux  extrémités 
A,  B,  /i g.  337,  d’un  diamètre  de  la  terre  dirigé  perpendiculaire- 
ment au  plan  de  l'écliptique;  réduisons  par  la  pensée  la  planète 
Vénus  à un  seul  point  V,  qui  sera  son  centre  de  figure;  et  rempla- 
çons la  surface  arrondie  de  la  partie  antérieure  du  soleil  par  un 
simple  disque  plat  se  présentant  de  face  du  côté  de  la  terre.  Les 
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deux  observateurs  ne  verront  pas  Vénus  se  projeter  au  même  point 
du  disque  du  soleil  : pendant  que  le  premier  verra  la  planète  en  u, 
le  second  la  verra  en  b.  Or,  les  deux  triangles  A BV,  ab\  sont  sem  - 


blables  ; le  rapport  de  ab  à AB  est  donc  le  même  que  celui  de  «V 
à AV,  et  par  conséquent  aussi  le  même  que  celui  de  VS  à VT.  Mais 
VS  est  les  0,73  de  TS;  VT  est  donc  les  0,27  de  TS;  en  sorte 
que  le  rapport  de  VS  à VT  est  égal  à ou  bien  à 2,7.  Le  rap- 
port de  «6  à AB  est  donc  aussi  égal  à 2,7.  Si,  de  la  terre,  on 
parvient  à mesurer  l’angle  sous  lequel  on  voit  la  distance  ab,  il 
suffira  de  diviser  cet  angle  par  2,7  pour  avoir  la  grandeur  appa- 
rente de  la  ligne  AB  vue  à la  distance  du  soleil  à la  terre,  c’est-à- 
dire  précisément  le  diamètre  apparent  de  la  terre  vue  du  soleil;  la 
moitié  du  résultat  ainsi  obtenu  sera  la  parallaxe  horizontale  du  so- 
leil. Voyons  donc  comment  on  parviendra  à mesurer  l’angle  sous- 
tendu  par  la  distance  ab. 

L'observateur  placé  en  A voit  Vénus  parcourir  une  corde  cd  du 
disque  du  soleil;  l’observateur  placé  en  B voit  de  mémo  la  planète 
parcourir  nne  autre  corde  ef  de  ce  disque.  Les  deux  cordes  peu- 
vent être  regardées  comme  dirigées  parallèlement  au  plan  de  l'é- 
cliptique ; et,  par  conséquent,  la  ligne  ab,  qui  est  perpendiculaire  à 
ce  plan,  mesure  la  distance  qui  les  sépare.  Si  l'on  trouve  la  position 
exacte  que  chacune  des  deux  cordes  occupe  sur  le  disque  du  soleil, 
on  en  conclura  sans  peine  la  distance  comprise  entre  elles.  Or,  on 
sait  quelle  est  la  vitesse  relative  de  Vénus  par  rapport  au  soleil,  au 
moment  de  l'observation,  d'après  les  tables  qui  représentent  les 
mouvements  apparents  des  deux  astres;  on  peut  d'ailleurs  mesurer, 
de  chacun  des  deux  points  A et  B,  le  temps  que  la  planète  emploie 
à traverser  le  disque  du  soleil  : on  en  déduit  immédiatement  les 
grandeurs  des  cordes  qu’elle  a décrites  sur  le  disque,  pour  chacun 
des  deux  observateurs.  En  comparant  ensuite  les  grandeurs  appa- 
rentes ainsi  obtenues  pour  ces  deux  cordes,  avec  le  diamètre  ap- 
parent du  soleil  correspondant  au  moment  de  l’observation,  on  trou- 
vera la  position  do  chacune  d’elles  par  rapport  au  rentre  du  disque, 
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et  par  suite  la  distance  qui  les  sépare.  On  pourra,  par  exemple, 
tracer  un  cercle  dont  le  diamètre  soit  en  rapport  avec  le  diamètre 
apparent  du  soleil,  d’après  une  échelle  choisie  à volonté  ; on  in- 
scrira dans  ce  cercle  deux  cordes  parallèles  dont  les  longueurs  cor- 
respondent, d’après  la  même  échelle,  aux  valeurs  trouvées  par  les 
deux  observateurs  pour  les  cordes  cd,  ef  : en  mesurant  alors  la  dis- 
tance des  deux  cordes  parallèles  ainsi  obtenues  dans  ce  cercle,  et 
se  reportant  à l’échelle  que  l'on  a adoptée  pour  cette  construction, 
on  trouvera  le  nombre  de  secondes  dont  se  compose  la  grandeur  ap- 
parente de  la  distance  des  deux  cordes  cd,  ef,  vues  de  la  terre.  On 
comprend  qu’une  méthode  do  calcul  peut  être  substituée  à la  con- 
struction graphique  que  nous  venons  d’indiquer,  et  quelle  conduira 
à des  résultats  plus  précis. 

Les  deux  cordes  cd,  ef,  sont  loin  d’avoir  entre  elles  une  distance 
aussi  grande,  par  rapport  an  diamètre  du  soleil,  que  la  figure  337 
l'indique.  Nous  savons  que  la  parallaxe  du  soleil  a été  trouvée  de 
8", 6 ; le  diamètre  apparent  de  la  terre,  vue  du  soleil,  est  donc  de 
1 7", î ; et  par  conséquent  la  grandeur  apparente  de  la  distance  des 
cordes  cd,  ef,  vue  de  la  terre,  n’est  guère  que  les  ® d'une  minute, 
ou  environ  du  diamètre  dusoled.  On  comprend  alors  que  la  po- 
sition de  ces  deux  cordes,  qui  sont  généralement  toutes  deux  d'un 
même  côté  du  centre  du  disque  du  soleil,  mais  qui  se  trouvent  tan- 
tôt près,  tantôt  loin  de  ce  centre,  doit  avoir  une  grande  influence 
sur  l’exactitude  des  résultats  que  l’on  déduit  de  l’observation.  Lors- 
qu’une corde,  inscrite  dans  un  cercle,  se  trouve  très  rapprochée  du 
centre  de  ce  cercle,  elle  est  presque  dirigée  à angle  droit  sur  les 
parties  de  la  ciconférence  auxquelles  elle  aboutit  ; il  en  résulte  que 
le  plus  léger  changement  dans  la  longueur  de  la  corde  augmente 
ou  diminue  d’une  manière  notable  la  distance  qui  la  sépare  du  cen- 
tre du  cercle  Lorsqu'au  contraire  la  corde  est  à une  distance  du 
centre  presque  égale  au  rayon,  elle  fait  des  angles  très  aigus  avecles 
parties  de  la  circonférence  où  elle  se  termine,  et  un  petit  change- 
ment dans  sa  longueur  ne  fait  varier  sa  distance  au  centre  du  cer- 
cle que  d'une  quantité  insignifiante.  On  voit  donc  que  si,  lors  de 
l’observation  d’un  passage  de  Vénus,  la  planète  traverse  le  disque 
du  soleil  en  passant  près  de  son  centre,  les  erreurs  que  l’on  commet 
dans  l’évaluation  des  longueurs  des  cordes  cd,  ef,  et  qu’il  est  im- 
possible d’éviter  complètement,  peuvent  altérer  la  distance  de  ces 
deux  cordes  d’une  quantité  très  notable  ; tandis  que,  si  Vénus  tra- 
verse le  disque  du  soleil  en  restant  toujours  à une  assez  grande 
distance  de  son  centre,  les  mêmes  erreurs  n’auront  qu’une  influence 
extrêmement  faible  sur  la  distance  des  deux  cordes  que  la  planèle 
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aura  semblé  décrire,  suivant  qu’elle  était  vue  du  point  A ou  du 
point  B.  Les  passages  de  Vénus  sur  le  disque  du  soleil  ne  sont  donc 
pas  tous  également  bons  à observer,  pour  arriver  à la  détermination 
de  la  parallaxe  du  soleil  : la  valeur  de  cette  parallaxe  sera  obtenue 
avec  une  exactitude  d’autant  plus  grande,  que  Vénus,  en  traver- 
sant le  disque  du  soleil,  se  sera  moins  approchée  de  son  centre. 

Pour  simplifier  l'explication  que  nous  venons  de  donner,  nous 
avons  supposé  que  les  deux  observateurs  so  trouvaient  placés  aux 
deux  extrémités  d’un  diamètre  de  la  terre  dirigé  perpendiculaire- 
ment au  plan  de  l'écliptique.  On  comprend  que  cela  n’est  pas  indis- 
pensable. Si  les  deux  lieux  d’observation  étaient  tellement  choisis, 
que  la  corde  du  globe  terrestre  dont  ils  forment  les  extrémités  fût 
perpendiculaire  au  plan  de  l’écliptique,  les  résultats  des  observations 
faites  dans  ces  deux  lieux  conduiraient  tout  aussi  facilement  à la 
détermination  de  la  parallaxe  du  soleil.  Au  lieu  de  déduire  des  ob- 
servations la  grandeur  apparente  du  diamètre  de  la  terre  vue  du 
soleil,  on  en  déduirait  la  grandeur  apparente  de  la  corde  dont  il 
s’agit,  vue  également  du  soleil  ; la  connaissance  durapportqui  existe 
entre  le  rayon  de  la  terre  et  la  longueur  de  cette  corde  permettrait 
alors  de  trouver  immédiatement  la  grandeur  apparente  du  rayon  de 
la  terre  vue  du  soleil,  c’est-à-dire  ce  que  nous  appelons  la  parallaxe 
de  cet  astre.  Nous  pouvons  même  ajouter  qu’il  n'est  pas  nécessaire 
que  les  deux  lieux  d’observation  soient  les  extrémités  d’une  corde 
du  globe  terrestre  dirigée  perpendiculairement  au  plan  de  l'éclipti- 
que ; ces  lieux  peuvent  être  pris  d’une  manière  tout  à fait  arbitraire 
sur  la  surface  de  la  terre,  et  la  comparaison  des  durées  qu'on  y 
aura  trouvées  pour  le  passage  de  Vénus  sur  le  disque  du  soleil  per- 
mettra encore  de  déterminer  la  parallaxe  de  ce  dernier  astre.  La 
seule  condition  à laquelle  le  choix  de  ces  lieux  d'observation  doit 
satisfaire,  c'est  que  leur  position  soit  telle,  que  les  cordes  suivant 
lesquelles  on  y verra  Vénus  traverser  le  disque  du  soleil  ne  soient 
•pas  trop  rapprochées  l’une  de  l’autre.  On  peut  d’ailleurs  fairo  l'ob- 
servation du  passage  de  la  planète  dans  plus  de  deux  lieux  ; la 
combinaison  des  divers  résultats  permettra  d’obtenir  la  parallaxe 
du  soleil  avec  une  plus  grande  exactitude. 

Nous  avons  encore  supposé  que  la  planète  Vénus  se  réduisait  à 
un  seul  point,  et  nous  savons  qu’il  n'en  est  pas  ainsi  ; lors  de  ses 
passages  sur  le  disque  du  soleil,  elle  se  montre  sous  forme  d'un 
cercle  noir  dont  le  diamètre  apparent  est  d’environ  une  minute. 
Mais  il  est  facile  de  voirque  les  raisonnements  qui  ont  été  faits,  en 
réduisant  la  planète  à un  point,  peuvent  s’appliquer  en  toute  rigueur 
à son  centre,  à la  condition  de  diminuer  le  rayon  apparent  du  disque 
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du  soleil  d une  quantité  égalo  au  rayon  apparent  de  Vénus.  On 
obtient  ainsi,  pour  le  soleil,  un  disque  idéal,  plus  petit  que  le  disque 
réel,  et  concentrique  avec  lui;  le  centre  de  Vénus  se  trouve  sur  le 
contour  de  ce  disque  idéal,  à l'instant  même  où  le  contour  de  la 
planète  est  tangent  intérieurement  à la  circonférence  du  disque  réel 
du  soleil.  L’observation  des  instants  précis  auxquels  commence  et 
finit  le  passage  du  centre  de  Vénus  sur  le  disque  idéal  dont  il  s’agit 
peut  donc  se  faire  avec  une  grande  précision  : et  par  conséquent  on 
pourra  en  déduire  la  parallaxe  du  soleil,  conformément  à ce  que 
nous  avons  dit  précédemment. 

L’idée  de  faire  servir  l'observation  des  passages  de  Vénus  à la 
détermination  de  la  parallaxe  du  soleil,  est  de  Halley.  Depuis 
l’époque  à laquelle  il  appela  l'attention  des  astronomes  sur  ce  genre 
d observation  (en  1677), lephénomènedu  passagede  Vénus  nesest 
produit  que  deux  fois,  en  1761  et  en  1769.  A ces  deux  époques, 
plusieurs  astronomes  se  disséminèrent  sur  la  surface  de  la  terre,  et 
se  rendirent  dans  les  divers  lieux  d'où  ils  jugèrent  qu’il  était  le  plus 
* convenable  d’observer  le  passage  de  Vénus,  pour  arriver  à une  dé- 
termination précise  de  la  parallaxe  du  soleil.  Les  observations  faites 
en  1761  ne  conduisirent  qu’à  des  résultats  peu  satisfaisants;  mais 
celles  de  1769,  au  contraire,  permirent  d’atteindre  une  grande 
exactitude  dans  l’évaluation  de  la  parallaxe  du  soleil:  Pour  que  l’on 
puisse  se  faire  une  idée  du  degré  de  précision  avec  lequel  cette  pa- 
rallaxe a été  déduite  des  observations  de  1769,  il  suffit  de  dire  que 
la  différence  des  durées  du  passage  obtenues  à Otahiti,  dans  la  mer 
du  Sud,  et  à Cajanebourg,  dans  la  Laponie  suédoise,  s’est  élevée  à 
plus  d'un  quart  d'heure  ; et  que  cette  différence  de  durées,  que  I on 
a pu  connaître  à quelques  secondes  près,  est  le  principal  élément 
de  la  détermination  de  la  distance  des  deux  cordes  cd,  ef , / îg . 337, 
d'où  la  parallaxe  du  soleil  peut  ensuite  se  déduire  par  des  moyens 
susceptibles  d’une  grande  exactitude.  C’eSt  ainsi  que  l'on  a fixé  à 
8",6  la  valeur  de  la  parallaxe  horizontale  du  soleil,  pour  le  cas  où 
cet  astre  se  trouve  à sa  moyenne  distance  de  la  terre  (§  1 48). 

On  ne  saurait  trop  admirer  la  méthode  ingénieuse  dont  nous  ve- 
nons d'essayer  de  faire  comprendre  le  principe.  11  s’agit,  en  défi- 
nitive, d'arriver  à la  détermination  d'un  angle  de  8", 6.  Mais  les 
moyens  ordinaires,  pour  la  mesure  des  angles,  ne  sont  pas  suffisants 
pour  y parvenir;  ces  moyens,  qui  réussissent  bien  quand  il  s’agit 
de  trouver  la  parallaxe  de  la  lune  (§  201)  dont  la  valeur  est  d’en- 
viron 1 °,  donneraient  à peine  une  approximation  des  plus  grossières 
de  la  valeur  de  la  parallaxe  du  soleil  : la  valeur  qu’ils  fourniraient 
pourrait  très  bien  n’être  que  la  moitié  de  la  vraie  valeur  de  celle 
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parallaxe.  I.a  méthode  imaginée  par  Hallev  consiste  à remplacer  la 
mesure  directe  de  la  parallaxe  du  soleil,  par  celle  d'un  phénomène 
qui  dépende  entièrement  do  cette  parallaxe,  et  dont  lamplilude  soit 
beaucoup  plus  facile  à mesurer;  elle  substitue  I évaluation  d'une 
durée  qui  surpasse  un  quart  d’heure  à la  mesure  d’un  angle  de 
quelques  secondes.  On  peut  comparer  cette  méthode  à celle  que  l'on 
suit  pour  mesurer  la  longueur  d’une  ligne  excessivement  petite,  et 
qui  consiste  à agrandir  considérablement  celte  longueur  par  rem- 
ploi d'un  microscope  d'un  fort  grossissement,  à la  comparer  ainsi 
agrandie  à une  règle  divisée  en  millimètres,  et  à diviser  ensuite  le 
nombre  de  millimètres  auquel  elle  correspond  par  le  nombre  qui 
représente  le  grossissement  du  microscope. 

Les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  pourraient  être  également 
employés  à la  détermination  de  la  parallaxe  du  soleil;  mais,  celte 
planète  se  trouvant  beaucoup  plus  rapprochée  du  soleil  que  Vénus, 
il  en  résulte  que  l’observation  de  ses  passages  est  beaucoup  moins 
inlluencée  par  la  différence  de  position  des  observateurs  sur  le  globe 
terrestre.  Les  cordes  suivant  lesquelles  divers  observateurs  voient 
Mercure  traverser  le  disque  du  soleil  sont  trop  rapprochées  les  unes 
des  autres,  pour  que  la  détermination  de  la  distance  qui  les  sépare 
permette  de  trouver  la  valeur  de  la  parallaxe  du  soleil,  avec  une 
exactitude  convenable.  Aussi,  les  passages  de  Mercure,  qui  se  re- 
produisent plus  fréquemment  que  ceux  de  Vénus,  ne  sont  ils  jamais 
employés  pour  effectuer  de  nouvelles  déterminations  de  cette  paral- 
laxe. On  est  obligé  d'attendre  jusqu’en  1874  et  en  1882,  époques 
auxquelles  on  pourra  observer  deux  nouveaux  passages  do  Vénus, 
pour  contrôler  le  résultat  des  observations  de  I 7 69  ; à partir  de  là, 
il  s'écoulera  plus  d’un  siècle  avant.que  ce  phénomène  se  reproduise. 

COMÈTES. 

§ 281 . Aupcrt  de»  comète*.  — Les  comètes  sont  des  astres 
qui,  comme  les  planètes,  se  meuvent  à travers  les  constellations,  et 
occupent  ainsi  successivement  des  positions  très  différentes  sur  la 
sphère  céleste  Mais  elles  présentent  ordinairement  un  aspect  tout 
autre  que  celui  des  planètes;  et  quoique  la  différence  d’aspect  no 
soit  pas  le  caractère  essentiel  qui  distingue  les  comètes  des  planètes, 
elle  suffit  généralement  pour  indiquer  si  tel  astre  errant  que  I on 
observe  appartient  à l’une  ou  à l'autre  de  ces  deux  classes. 

Une  comète  consiste  habituellement  en  un  point  plus  ou  moins 
brillant,  environné  d une  nébulosité  qui  s’étend,  sous  forme  do 
traînée  lumineuse,  dans  une  direction  particulière.  La  fig.  388 
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jieul  en  donner  une  idée  assez  exacte.  Le  point  brillant  se  nomme  le 
noyau  de  la  comète  ; la  traînée  lumineuse  qui  accompagne  ce  noyau 
se  nomme  la  queue;  et  la  partie 
de  la  nébulosité  qui  environne 
immédiatement  le  noyau  , abs- 
traction faite  de  la  queue , se 
nomme  la  chevelure.  On  donne 
le  nom  de  U’ie  do  la  comète  à 
l'ensemble  du  noyau  et  do  la 
chevelure.  Le  mol  comète  , qui 
signilie  astre  chevelu  , tire  son 
origine  des  circonstances  que 
nous  venons  de  signaler  dans 
l'aspect  de3  astres  auxquels  on 
l'a  appliqué. 

Les  comètes  ne  se  présentent 
pas  toutes  sous  la  forme  que 
nous  venons  d'indiquer.  On  en 
voit  qui  sont  accompagnées  de  plusieurs  queues.  11  yen  a d'autres 
qui  ont  un  noyau  et  une  chevelure,  sans  queue.  11  y en  a même 
qui  manquent  complètement  de  chevelure;  en  sorte  qu’elles  pré- 
sentent le  même  aspect  que  les  planètes,  avec  lesquelles  on  peut 
les  confondre.  C'est  ce  qui  fait  que  la  planète  Uranus,  découverte' 
par  Herschel  en  1781 , a été  prise  pendant  quelque  temps  pour  une 
comète.  On  voit  enfin  des  comètes  formées  uniquement  d'une  né- 
bulosité, sans  aucune  apparence  de  noyau. 

La  queue  d une  comète  s'étend  quelquefois  jusqu'à  une  grande 
distance  du  noyau.  Au  mois  de  mars  1843,  on  a vu  une  comète 
dont  la  queue  avait  une  étendue  angulaire  do  40°.  A d’autres  épo- 
ques, on  a observé  des  comètes  dont  les  queues  avaient,  en  appa- 
rence au  moins,  une  longueur  plus  grande  encoreque  celle  do  1 843  : 
on  peut  citer  notamment  la  comète  de  I 680,  dont  la  queue  avait 
une  étendue  de  90°;  celle  de  1760,  dont  la  queue  occupait  un  arc 
de  97",  et  celle  de  1618,  dont  la  queue  s'étendait  jusqu  à 104".  La 
fameuse  comete  de  1 811 , à laquelle  on  a attribué  une  si  grande  in- 
lluence  sur  la  qualité  des  vins,  avait  une  queue  de  23u  de  longueur. 
En  1744,  on  vit  une  comète  à six  queues;  chacune  de  ces  queues 
avait  une  longueur  de  30”  à 40°,  et  l'ensemble  des  six  queues 
occupait  en  largeur  un  espace  d’environ  4 4°.  Mais  les  divers  exem- 
ples que  nous  venons  de  citer  ne  sont  que  des  exceptions;  le  plus 
souvent  les  comètes  ont  des  dimensions  beaucoup  plus  faibles. 

Les  queues  des  comètes  paraissent  ordinairement  droites;  ou  du 
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moins,  par  un  effet  de  perspective,  elles  semblent  dirigées  suivant 
des  arcs  do  grands  cercles  de  la  sphère  céleste.  On  en  cite  cepen- 
dant qui  se  sonj.  présentées  avec  une  apparence  différente.  Ainsi, 
en  1 689,  on  vit  une  comète  dont  la  queue,  au  dire  des  historiens, 
était  courbe  comme  un  sabre  turc  ; cette  queue  avait  une  étendue 
totale  de  68°. 

§ 282  . I.ol*  du  mouvement  des  eomèteH.  — Une  comète  ne 
peut  être  observée  dans  le  ciel  que  pendant  un  temps  limité.  On 
I aperçoit  d’abord  dans  une  région  du  ciel  où  l'on  n'avait  rien  vu  les 
jours  précédents.  Le  lendemain,  le  surlendemain,  on  peut  la  voir 
de  nouveau;  mais  elle  a notablement  changé  de  place  parmi  les 
constellations.  On  peut,  la  suivre  ainsi  dans  le  ciel  pendant  un  cer- 
tain nombre  de  jours,  souvent  pendant  plusieurs  mois  ; puis  on  cesse 
de  l'apercevoir.  Souvent  on  perd  la  comète  de  vue,  parce  qu  elle  so 
rapproche  du  soleil,  et  que  la  vive  lumière  de  cet  astre  la  masque 
complètement  ; mais  bientôt  on  l'observe  de  nouveau,  de  l’autre 
côté  du  soleil,  et  ce  n’est  que  quelque  temps  après  qu  elle  disparaît 
définitivement. 

Les  comètes,  dont  l’apparition  subite  a été  la  cause  de  tant  de 
frayeurs  dans  les  siècles  d’ignorance,  ont  été  regardées  d’abord 
comme  étant  des  météores  produits  dans  l’atmosphère  de  la  terre. 
Tvcho-Brahé  a reconnu  que  c’étaient  véritablement  des  astres. 
Képler  croyait  qu’elles  se  mouvaient  en  ligne  droite  dans  l’espace. 
Hévélius,  tout,  en  regardant  les  comètes  comme  prenant  naissance 
dans  l’atmosphère,  dit  qu’après  qu  elles  en  sont  sorties  elles  décri- 
vent des  paraboles,  dont  la  concavité  est  tournée  vers  le  soleil. 

Newton  est  le  premier  qui  ait  fait  connaître  les  véritables  lois  du 
mouvement  des  comètes,  il  dit  qu  elles  décrivent  des  ellipses  très 
allongées,  dont  le  soloil  occupe  un  des  foyers  ; et  que,  comme  elles 
ne  sont  visibles  que  lorsqu’elles  se  trouvent  dans  la  portion  de  leurs 
orbites  qui  avoisine  le  soleil,  elles  semblent  se  mouvoir  suivant  des 
paraboles  dont  le  foyer  est  au  centre  de  cet  astre. 

Pour  que  l'on  puisse  sc  rendre  compte  d’une  manière  convenable 
de  ce  que  nous  avons  à dire  du  mouvement  des  comètes,  il  est  né- 
cessaire de  se  faire  une  idée  un  peu  nette  de  la  courbe  que  l’on 
nommo  parabole.  Nous  avons  donné  précédemment  (§  4 01)  la  défi- 
nition de  l’ellipse;  en  nous  reportant  à cette  définition,  nous  pour- 
rons en  déduire  sans  peine  celle  de  la  parabole.  Si  l’on  décrit  une 
ellipse  en  prenant  pour  foyers  les  deux  points  K, F',  fig.  339,  et 
donnant  au  fil,  dont  les  extrémités  sont  fixées  à ces  deux  foyers, 
une  longueur  telle  que  le  grand  axe  de  I ellipse  soit  AA',  la  courbe 
que  l’on  obtient  ne  diffère  pas  beaucoup  d une  circonférence  de 
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cercle;  elle  présente,  dans  le  sens  perpendiculaire  à l'axe  AA',  un 
aplatissement  assez  faible.  Si  l’on  décrit  une  seconde  ellipse,  en  pre- 
nant pour  foyers  les  deux  points  F, F",  et  déterminant  la  longueur 
du  fil  de  manière  que  le  point  A soit  encore  un  des  sommets  de  cette 
ellipse,  on  aura  une  courbe  qui  enveloppera  la  précédente,  mais 


P 


dont  l’aplatissement  sera  plus  prononcé.  Une  troisième  ellipse,  dé- 
crite des  points  F, F'",  comme  foyers,  et  ayant  également  le  point  A 
pour  sommet,  enveloppera  chacune  des  deux  précédentes,  et  sera 
encore  plus  fortement  aplatie  que  chacune  d’elles,  eu  égard  à la 
grandeur  de  son  axe  AA  ".  En  continuant  ainsi  à décrire  des  el  • 
lipsos  de  plus  en  plus  grandes,  ayant  toutes  le  point  F pour  un  de 
leurs  foyers,  et  le  point  A pour  sommet,  on  verra  que  ces  lignes 
courbes  s’écartent  de  plus  on  plus  de  leur  axe  commun  AFF'F",  à 

44 


Digitized  by  Google 


518  COMÈTES. 

partir  du  point  A , et  de  part  et  d’autre  de  ce  point  ; mais  en  s'écartant 
ainsi,  elles  tendent  de  plus  en  plus  à se  rapprocher  d’une  certaine 
courbe  limite  qu  elles  ne  peuvent  pas  dépasser  : celte  courbe  li- 
mite BAC  est  ce  qu’on  nomme  une  parabole.  On  pourra  s’en  faire 
une  idée  assez  nette,  en  décrivant  une  des  ellipses  dont  nous  venons 
de  parler,  et  plaçant  le  second  foyer  de  cette  ellipse  à une  grande 
distance  du  premier  foyer  F,  sur  la  ligne  AFF'F"  : l’ellipse  ainsi 
obtenue  différera  très  peu  de  la  parabole,  jusqu'à  une  certaine  dis- 
tance, de  part  et  d'autre  du  sommet  A,  distance  qui  sera  d’autant 
plus  grande  que  le  second  foyer  de  l'ellipse  aura  été  pris  plus  loin 
du  premier.  11  est  aisé  de  comprendre  d’après  cela  que  la  parabole 
se  compose  de  deux  parties  AB,  AC  exactement  pareilles  l'une 
à l'autre,  et  s’étendant  indéfiniment  de  part  et  d’autre  do  l'axe 
AFf-'F'',  dont  elles  s'éloignent  de  plus  en  plus.  Le  point  A se 
nomme  le  sommet  de  la  parabole,  et  le  point  F est  son  foyer. 

On  conçoit  facilement,  d'après  la  définition  qui  vient  d'être  donnée 
pour  la  parabole,  que  si  un  astre  décrit  une  ellipse  très  allongée, 
ayant  un  de  ses  foyers  au  centre  du  soleil,  et  s’il  n’est  visible  que 
lorsqu'il  se  trouve  dans  la  partie  de  son  orbite  qui  avoisine  ce  foyer, 
les  diverses  positions  dans  lesquelles  on  l’apercevra  successivement 
seront  à très  peu  près  les  mêmes  que  s’il  décrivait  une  parabole 
ayant  son  foyer  au  centre  du  soleil.  Telle  est  l'idée  qui  a été  émise 
par  Newton,  relative;r.cnl  à la  nature  des  orbites  des  comètes.  Il  ne 
faisait  ainsi  qu’étendre  au  mouvement  des  comètes  la  première  des 
lois  que  Képler  avait  trouvées  peur  les  planètes (§  261)  Il  considéra 
également  les  deux  autres  lois  comme  leur  étant  applicables.  Toutes 
les  observations  ultérieures  ont  pleinement  confirmé  ses  idées. 

Lorsqu'une  nouvelle  comète  apparaît  dans  le  ciel,  les  astronomes 
profitent  do  tous  les  instants  auxquels  elle  peut  être  facilement  ob- 
servée, |K)ur  fixer  sa  position  sur  la  sphère  céleste  ; ils  déterminent 
l'ascension  droite  et  la  déclinaison  de  son  noyau,  autant  de  fois  qu'ils 
lo  peuvent,  en  le  comparant  à une  étoile  voisine,  à l'aide  de  l'équa- 
torial (§89).  Aussitôt  qu'ils  ont  fait  ainsi  un  nombre  suffisant 
d'observations  (et  il  en  faut  pour  cela,  au  moins  trois,  se  rapportant 
à des  instants  qui  ne  soient  pas  trop  rapprochés),  ils  en  déduisent  les 
valeurs  des  éléments  du  mouvement  parabolique  delà  comète.  Ces 
éléments  sont  : 1"  l’inclinaison  du  plan  de  l'orbite  de  la  comète  sur 
lïcliptique;  2°  la  longitude  de  son  nœud  ascendant,  c’est-à-dire 
l'angle  que  l'intersection  de  ce  plan  avec  le  plan  de  l’écliptique  fait 
avec  une  parallèle  à la  ligne  des  équinoxes  menée  par  le  centre  du 
soleil;  3°)a  longitude  du  périhélie,  c’est-à  -dire  l'angle  que  le  plan 
mené  perpendiculairement  au  plan  de  l'écliptique,  par  l’axe  de  l’or- 
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bite  parabolique  de  la  comète,  fait  avec  la  même  parallèle  à la  ligne 
dos  équinoxes;  4°  la  distance  périhélie,  c’est-à-dire  la  distance  du 
sommet  de  la  parabole  au  centre  du  soleil,  évaluée  en  prenant  la 
distance  moyenne  du  soleil  à la  terre  pour  unité  ; 5"  enfin,  l’époque 
précise  du  passage  de  la  comète  par  son  périhélie.  Les  calculs  qui 
fournissent  ces  divers  résultats  font,  connaître  en  outre  le  sens  du 
mouvement  de  la  comète  autour  du  soleil,  sens  qui  est  tantôt  direct, 
tantôt  rétrograde.  , 

Les  éléments  du  mouvement  parabolique  d'une  comète,  rectifiés 
.de  manière  à satisfaire  autant  que  possible  aux  diverses  observa- 
tions qui  ont  été  faites  pendant  toute  la  durée  de  son  apparition , 
sont  inscrits  dans  un  recueil  nommé  Catalogue  des  comètes.  Ce 
Catalogue  contient  actuellement  les  éléments  d’environ  six  cents 
comètes.  Chaque  année  le  nombre  en  est  augmenté  en  moyenne  de 
trois  ou  quatre;  l'année  1 846,  à elle  seule,  en  a fourni  huit.  Parmi 
ces  comètes  que  les  astronomes  observent,  et  dont  iis  enregistrent 
les  éléments,  il  n’y  en  a qu'un  assez  petit  nombre  qui  soient  visibles 
à l'œil  nu  ; les  autres  ne  peuvent  être  aperçues  qu’à  l aide  des  lu- 
nettes ou  des  télescopes  dont  les  observatoires  sont  munis  Grâce 
au  progrès  des  sciences,  la  frayeur  qu’inspirait  l'apparition  des 
comètes  visibles  pour  tout  le  monde  a complètement  disparu;  ces 
astres  n'inspirent  plus  maintenant  qu'un  sentiment  de  curiosité. 

§ 283.  Comètes  périodiques.  — Si  une  comète  décrit  en 
réalité  une  ellipse  dont  un  des  foyers  est  au  centre  du  soleil,  on 
doit  la  revoir  périodiquement  chaque  fois  que,  dans  ses  révolutions 
successives,  elle  vient  passer  dans  le  voisinage  de  ce  foyer.  Il 
existe  un  certain  nombre  de  comètes  que  l’on  a ainsi  observées  plu- 
sieurs fois,  à des  époques  diiFérentes;  on  leur  donne  le  nom  de 
comètes  périodiques. 

L’aspect  particulier  que  présente  une  comète  ne  peut  pas  servir 
à faire  voir  si  cette  comète  est  la  même  qu’une  de  celles  que  l’on  a 
observées  antérieurement.  Cet  aspect  est  tellement  variable,  que 
souvent,  à quelques  jours  d’intervalle,  une  comète  est  toute  diffé- 
rente de  ce  qu  elle  était  d’abord.  11  est  donc  de  toute  impossibilité 
de  baser  la  moindre  induction  sur  ce  que  deux  comètes,  observées 
à deux  époques  distinctes,  ont  ou  n'ont  pas  de  ressemblance  l une 
avec  l'autre. 

Ce  n’est  que  parla  forme  et  la  position  de  l'orbite  que  décrit  une 
comète,  que  l'on  peut  voir  si  elle  est  identique  avec  une  de  celles 
qui  ont  déjà  été  observées,  l'our  cela,  on  compare  les  éléments  de 
son  mouvement  parabolique  à ceux  que  renferme  le  Catalogue  des 
comètes.  Si  l’on  trouve,  dans  ce  Catalogue,  une  comète  .dont  les 
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éléments  soient  à peu  près  les  mêmes  que  ceux  de  la  comète  dont  on 
s’occupe,  on  est  fondé  à regarder  comme  probable  que  ces  deux 
comètes  ne  forment  qu'un  seul  et  même  astre  observé  à deux  épo- 
ques différentes.  L'intervalle  do  temps  compris  entre  les  passages 
de  cet  astre  à son  périhélie,  à ces  deux  époques,  donne  une  idée 
de  la  durée  de  sa  révolution  sur  l'ellipse  allongée  qu’il  décrit  aulour 
du  soleil  ; elle  est  égale  à cet  intervalle  de  temps,  ou  bien  elle  n'en 
est  que  la  moitié,  le  tiers,  le  quart, . . . suivant  que  la  comète  aura 
fait  une  seule  révolution,  ou  bien  deux,  trois,  quatre, ....  révolutions 
autour  du  soleil,  entre  les  deux  époques  dont  il  s’agit.  En  se  gui- 
dant sur  cette  première  donnée,  on  cherche  dans  le  Catalogue  s’il 
n'y  a pas  quelque  autre  comète  qui  puisse  être  également  regardée 
comme  identique  avec  chacune  des  deux  premières  ; et  si  l'on  en 
trouve  une  ou  plusieurs  qui  satisfassent  à cette  condition,  on  peut 
fixer  d'une  manière  à peu  près  certaine  la  durée  de  la  révolution  de 
la  comète  unique  que  I on  suppose  avoir  été  ainsi  observée  à plu- 
sieurs époques  différentes.  Dès  lors,  on  est  en  mesure  de  prédire 
au  bout  de  combien  de  temps  la  comète  paraîtra  de  nouveau  dans 
le  voisinage  du  soleil,  et  si  cette  prédiction  se  réalise,  on  en  conclut 
que  la  comète  est  bien  périodique  comme  on  l’avait  supposé.  Nous 
allons  trouver  un  bel  exemple  de  ce  genre  de  recherches  dans  la 
comète  de  Halley,  la  première  dont  on  ait  reconnu  la  périodicité. 

La  marche  qui  vient  d'être  indiquée,  pour  arriver  à reconnaître 
si  une  nouvelle  comète  que  I on  observe  peut  être  classée  parmi  les 
comètes  périodiques,  n'est  pas  la  seule  que  l’on  puisse  suivre  et  que 
l’on  ait  réellement  suivie.  Il  en  existe  une  autre,  qui  ne  peut  pas 
être  appliquée  à toutes  les  comètes,  mais  qui  ne  suppose  pas  la  con- 
naissance des  observations  antérieures,  dont  les  résultats  sont  con- 
signés dans  le  Catalogue  des  comètes.  Voici  en  quoi  elle  consiste. 
Si  la  comète  peut  être  observée  pendant  qu  elle  parcourt  une  por- 
tion notable  de  son  orbite  elliptique,  son  mouvement  doit  présenter 
des  différences  sensibles  avec  ce  qu’il  serait,  si  elle  parcourait 
réellement  une  orbite  parabolique.  Dans  ce  cas,  si  l'on  a déter- 
miné les  éléments  de  son  mouvement,  supposé  parabolique,  en  se 
servant  des  premières  observations  que  l'on  a pu  faire,  on  trouve 
que  ces  éléments  ne  conviennent  pas  aux  observations  que  I on  a 
faites  plus  lard  ; et  si  l'on  voulait  les  modifier  de  manière  à satis- 
faire aux  dernières  observations,  les  premières  ne  seraient  plus 
convenablement  représentées  par  la  nouvelle  orbite  parabolique  que 
l'on  obtiendrait.  L'impossibilité  de  satisfaire  à la  fois  à toutes  les 
observations  par  un  mouvement  parabolique  de  la  comète,  indique 
que  son  orbite  diffère  notablement  d’une  parabole  dans  la  partie 
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où  on  l’a  observée  successivement.  Alors  on  recommence  les  cal- 
culs, pour  déterminer  les  éléments  de  son  mouvement,  en  admet- 
lant  que  son  orbite  est  une  ellipse;  et  l’on  parvient  à déterminer 
pour  cette  orbite  une  forme  et  une  position  telles,  que  toutes  les 
observations  que  l’on  a pu  faire  sont  convenablement  représentées. 
La  valeur  que  l’on  obtient  ainsi,  pour  le  grand  axe  de  l’orbite  ellip- 
tique de  la  comète,  exprimé  au  moyen  de  la  distance  de  la  terre  au 
soleil  prise  pour  unité,  permet  de  trouver  immédiatement  la  durée 
de  la  révolution  de  la  comète,  à l'aide  de  la  troisième  loi  de  Képler  : et 
l’on  est  en  mesure  dès  lors  d’indiquer  à l'avance  l’époque  à laquelle 
la  comète  doit  revenir  à son  périhélie,  après  avoir  fait  une  révolu- 
tion entière  autour  du  soleil.  Si  la  comète  revient  en  effet  dans  le 
voisinage  du  soleil,  à l’époque  fixée  de  cette  manière,  on  pourra 
la  classer  d’une  manière  certaine  parmi  les  comètes  périodiques. 

§ 2 84.  Jusqu’à  présent  il  n’y  a que  quatre  comètes  dont  la  pério- 
dicité ait  été  bien  constatée.  Nous  allons  les  faire  connaître  succes- 
sivement, dans  l’ordre  de  leur  découverte. 

Halley,  ayant  calculé  les  éléments  du  mouvement  parabolique 
d’une  comète  observée  en  1682  par  Lahire,  Picard,  Hévéliusct 
l’Iamsteed,  trouva  les  résultats  suivants  : 

Inclinaison  Longitude  Longitude  Distance  Sens 

du  nœud.  du  périhélie.  périhélie.  du  mouvement. 

47°  42'  50°  48'  301°  36'  0,  S8  rétrograde. 


En  appliquant  les  mêmes  calculs  à une  comète  observée  en  1 607, 
pan  Képler  et  Longomontanus,  il  trouva  : 


Inclinaison. 

1 7"  2' 


Longitude  l.ongitude  Distance 
du  nœud.  du  périhélie.  périhélie. 

50°  21'  302°  16'  0,58 


Sens 

du  mouvemcnl. 

rétrograde. 


L’identité  presque  complète  des  éléments  de  ces  deux  comètes  fit 
penser  à Halley  que  c’était  le  môme  astre  que  l’on  avait  observé  en 
1 682  et  en  1 607,  et  que  la  durée  de  sa  révolution  autour  du  soleil 
était  d’environ  75  ans.  En  se  reportant  aux  observations  antérieures 
à l’année  1 607,  il  trouva  qu’une  comète  avait  été  observée  par 
Apian  en  1 531 , c’est-à-dire  76  ans  avant  1 607  ; et  en  calculant  les 
éléments  de  cette  comète,  il  arriva  aux  nombres  suivants  : 

. ..  . Longitude  Longitude  Distance  Sens 

du  nœud.  du  périhélie.  périhélie.  du  mouvement. 

17"  56'  40°  25'  301°  39'  0,57  rétrograde. 


Ces  nouveaux  éléments,  comparés  à ceux  qui  se  rapportaient  aux 
comètes  de  1 607  et  de  1 682,  ne  laissèrent  plus  aucun  doute  dans 
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l'esprit  de  Halley  ; il  regarda  les  comètes  de  4 53 1 , de  1 607,  et  de 
1682,  comme  étant  certainement  une  seule  et  môme  comète,  qui 
se  mouvait  autour  du  soleil  dans  une  orbite  elliptique  très  allongée, 
et  qui  employait  de  75  à 76  ans  à faire  tout  le  tour  de  cette  orbite. 
D’après  cela  il  put  prédire  que  cette  comète  reparaîtrait  vers  l'annéo 
4 758.  Mais,  dans  son  mouvement  le  long  de  son  orbite  immense, 
la  comète  devait  être  un  peu  dérangée  de  sa  route  par  les  actions 
attractives  des  planètes  principales  (nous  verrons  bientôt  en  quoi 
consistent  ces  actions),  et  il  pouvait  en  résulter  un  changement 
important  dans  l’époque  à laquelle  la  comète  reviendrait  passer  de 
nouveau  à son  périhélie.  Clairaut  entreprit  de  calculer  l'influence 
que  pouvait  avoir  cette  action  des  planètes,  afin  d’arriver  à préciser 
davantage  l’époque  du  prochain  retour  de  la  comète  à son  périhélie. 
Il  trouva  par  là  que  ce  retour  serait  retardé  de  5 1 8 jours  par  l'action 
de  Jupiter,  et  de  4 00  jours  par  l’action  de  Saturne,  et  qu’en  consé- 
quence il  aurait  lieu  vers  le  milieu  d’avril  1759;  il  prévenait  en 
même  temps  que  l’erreur  commise  dans  l’évaluation  de  cette  date, 
en  raison  de  ce  que  les  calculs  n’avaient  été  faits  qu’approximati- 
vement,  pouvait  s’élever  en  plus  ou  en  moins  à 30  jours.  En  4 759, 
en  effet,  on  revit  la  comète  annoncée  par  Halley,  et  elle  passa  au 
périhélie  le  4 2 mars  ; ses  éléments  paraboliques,  déduits  des  ob- 
servations faites  à cette  époque,  sont  les  suivants  : 

Inclinaison  Longitude  Longitude  Distance  ' Sens 

du  nœud.  du  périhélie.  périhélie.  du  mouvement. 

4 7°  38'  53“  48'  303°  4 0'  0,58  rétrograde. 

La  comète  de  Halley  a été  observée  de  nouveau  en  1835.  Son 
retour  au  périhélie  avait  été  annoncé  pour  le  13  novembre;  il  eut 
lieu  le  1 6.  La  comète  de  Halley  est  donc  bien  une  comète  périodi- 
que, dont  le  mouvement  est  parfaitement  connu,  et  dont  le  retour 
peutétre  prédit  avec  une  grande  exactitude.  En  comparant  la  durée 
de  sa  révolution  à celle  de  la  terre  autour  du  soleil,  on  trouve,  au 
moyen  de  la  troisième  loi  de  Képler,  que  le  grand  axe  de  son  orbite 
elliptique  est  égal  à 35,9.  La  différence  entre  ce  grand  axe  et  la 
distance  périhélie  de  la  comète  est  donc  égale  à 35,3  ; c’est  la  va  - 
leur  de  la  plus  grande  distance  qui  puisse  exister  entre  la  comète 
et  le  soleil.  La  ^ÿ.340  représente  l'orbite  de  cette  comète;  on  voit 
qu'elle  s’étend  à peine  au  delà  de  l’orbite  de  Neptune.  La  ligne  un' 
est  l’intersection  du  plan  de  cette  orbite  avec  le  plan  de  l'éclip- 
tique ; la  partie  nan'  est  située  d'un  côté  de  ce  dernier  plan,  et  la 
partie  nbn'  se  trouve  de  l’autre  côté;  l'inclinaison  des  deux  plans 
est  d’environ  4 7°|,  ainsique  cela  résulte  de  ce  qui  précède. 

Une  comète  ayant  été  découverte  à Marseille  le  26  novembre 
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1818,  par  M . Pons,  on  remarqua  bientôt  que  ses  éléments  paraboli- 
ques ressemblaient  beau- 
coup à ceux  d'une  comète 
observée  en  1803.  On  en 
conclut  que  c était  la  co- 
mète de  1 805  qu’on  venait 
de  revoir,  et  que  dans  ( in- 
tervalle elle  avait  accompli 
une  ou  plusieurs  révolu- 
tions autour  du  soleil.  En 
effet,  M.  Encke,  de  Berlin, 
ne  tarda  pas  à’ établir  que 
cette  comète  ne  mettait 
que  1200  jours  environ, 
ou  3"l!,3,  à faire  un  tour 
entier  autour  du  soleil  ; elle 
avait  parcouru  quatre  fois 
son  orbite  elliptique  depuis 
1805  jusqu  à 1818.  Cette 
comète,  que  l'on  a déjà  ob- 
ser\ée  bien  des  fois  depuis 
que  sa  périodicité  a été  re- 
connue par  M.  Encke,  et 
que  l'on  désigne  ordinai- 
rement sous  le.  nom  de 
comète  à courte  période,  est 
venue  renverser  l'idée  que 
les  astronomes  s’étaient 
faite  sur  la  longueur  du 
grand  axe  des  orbites  ellip 
tiques  des  comètes.  Sa  dis- 
tance au  soleil,  lorsqu'elle 
est  le  plus  éloignée  de  cet 
aslre  central , dépasse  à 
peine  quatre  fois  la  distance 
de  la  terreau  soleil,  et  par 
conséquent  elle  reste  tou- 
jours comprise  à l’intérieur 
de  l'orbite  de  Jupiter.  Lors- 
qu'elle est  à son  périhélie, 
sa  distance  au  soleil  est  à peu  près  égale  au  tiers  de  la  distance  do 
la  terre  au  soleil. 
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Le  27  février  <826,  M.  Biela  aperçut,  à Johann!sberg,  une  nou- 
velle comète,  que  M.  Gambart  observa  de  son  côté,  dix  jours  plus 
tard,  à Marseille.  Ce  dernier  astronome,  après  avoir  déterminé  les 
éléments  paraboliques  de  la  comète,  reconnut  qu'ils  étaient  à très 
peu  près  les  mêmes  que  ceux  de  deux  comètes  observées,  l une  en 
<805,  l’autre  en  < 772  ; il  en  conclut  qu’il  y avait,  identité  entre  les 
trois  astres,  et  que  la  comète  nouvellement  découverte  était  pério- 
dique. Bientôt  MM.  Clausen  et  Gambart  trouvèrent  presque  en 
même  temps  que  cette  comète  parcourt  son  orbite  elliptique  dans 
l'espace  d’environ  6 ans  -J.  Dès  lors  son  retour  put  être  prédit.  La 
comète  revint  en  effet  à l'époque  indiquée,  et  depuis  on  l’a  observée 
à plusieurs  reprises  différentes,  lors  de  ses  divers  passages  dans  le 
voisinage  du  soleil.  La  plus  petite  distance  de  cette  comète  au  soleil 
est  égale  à 0,86,  et  sa  plus  grande  distance  à cet  astre  est  égale  à 
6,20,  la  distance  du  soleil  à la  terre  étant  prise  pour  unité;  son 
orbite  s'étend  donc  un  peu  au  delà  de  l’orbite  de  Jupiter. 

La  quatrième  comète  périodiques  été  observée  pour  la  première 
fois  par  M.  Faye,  à Paris,  le  22  novembre  <843.  Peu  de  temps 
après,  le  Dr  Goldschmidt,  élève  de  M.  Gauss,  en  s’appuyant  sui- 
des observations  faites  à Paris  et  à Altona,  reconnut  que  la  comète 
décrit  une  ellipse  dont  l'excentricité  est  assez  faible  relativement 
à celles  des  comètes  périodiques  déjà  connues.  Quoique  l'on  n'ait 
trouvé  dans  le  Catalogue  des  comètes  aucun  astre  dont  les  éléments 
aient  quelque  ressemblance  avec  ceux  de  cette  nouvelle  comète,  on 
ne  se  hasarda  pas  moins  à prédire  son  retour  pour  le  commencement 
de  1851 , en  se  fondant  uniquement  sur  la  connaissance  des  éléments 
du  mouvement  elliptique  que  l’on  avait  obtenu.  La  prédiction  s'ac- 
complit avecune  très  grande  précision:  la  comète  revint  passer  à son 
périhélie,  à l'heure  même  que  le  calcul  avait  assignée  à ce  passage. 
La  durée  de  la  révolution  de  cette  comète  est  de  près  de  7 ans  et 
demi.  Sa  plus  petite  distance  au  soleil  est  égale  à < ,7,  et  sa  plus 
grande  distance  au  même  astre  est  égale  à 5,9,  la  distance  moyenne 
du  soleil  à la  terre  étant  prise  pour  unité. 

Dans  ces  derniers  temps,  on  a trouvé  plusieurs  autres  comètes 
pour  lesquelles  il  s’est  présenté  les  mêmes  circonstances  que  pour 
celle  dont  nous  venons  do  parler  : on  a pu  déterminer  les  dimen- 
sions de  leurs  orbites  elliptiques  au  moyen  des  observations  faites 
pendant  la  durée  de  leur  apparition  dans  le  voisinage  du  soleil. 
Mais  ces  comètes  ne  devront  être  classées  définitivement  parmi  les 
comètes  périodiques,  que  lorsqu'on  les  aura  vues  revenir  au  moins 
une  fois  à leur  périhélie,  après  avoir  fait  une  révolution  complète 
autour  du  soleil. 
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La  /igr.  341,  construite  à la  même  échelle  que  celle  qui  repré- 
sente le  système  de  Copernic  (pg.  320,  page  471),  peut  donner  une 
idée  des  grandeurs  et  des  positions  relatives  des  orbites  des  quatre 


comètes  périodiques.  L'orbite  do  la  comèlede  Halleyn’a  pu  y êtro 
tracée  en  totalité,  à cause  de  ses  grandes  dimensions.  On  voit  que 
les  orbites  de  ces  comètes  s’entrelacent  entre  elles  et  avec  les  or- 
bites des  planètes,  de  telle  sorte  qu’il  semble  qu’il  existe  dans  l’es- 
pace un  certain  nombre  de  points  où  se  croisent  les  orbites  de  deux 
astres  différents.  Mais  il  faut  observer  que  ces  orbites  ne  sont  pas 
toutes  dans  un  même  plan  ; leurs  plans  sont  diversement  inclinés 
sur  l’écliptique,  ce  qui  fait  que  deux  orbites  qui  semblent  se  couper 
passent  réellement  à une  certaine  distance  l’une  de  l’autre,  distance 
qui  est  quelquefois  très  grande. 
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§ 285.  Distinction  des  planètes  et  des  comètes.  — Nous 
pouvons  maintenant  indiquer  d’une  manière  précise  en  quoi  consiste 
la  différence  entre  les  planètes  et  les  comètes,  à quel  caractère  on 
reconnaît  si  un  astre  nouvellement  découvert  doit  être  rangé  dans 
l’une  ou  dans  I autre  de  ces  deux  espèces  d'astres. 

Les  planètes  se  meuvent  toutes  dans  le  même  sens;  les  plans  de 
leurs  orbites  sont  peu  inclinés  les  uns  sur  les  autres;  les  excentri- 
cités de  ces  orbites  sont  très  petites,  en  sorte  que  les  planètes  dé- 
crivent à peu  près  des  cercles  ayant  le  soleil  pour  centre  commun. 
Les  comètes,  au  contraire,  se  meuvent  dans  des  plans  qui  sont  sou- 
vent fortement  inclinés  sur  le  plan  de  l’écliptique  ; les  unes  se  meu- 
vent dans  le  sens  direct,  les  autres  dans  le  sens  rétrograde;  la 
plupart  d’entre  elles  décrivent  des  orbites  tellement  allongées,  que, 
pendant  qu  elles  sont  visibles , elles  semblent  se  mouvoir  suivant 
des  paraboles,  et,  pour  le  petit  nombre  de  celles  dont  le  mouve- 
ment elliptique  est  bien  connu,  l’excentricité  de  l’orbite  est  de  beau- 
coup supérieure  à celle  des  orbites  des  planètes.  La  distance  d’une 
comète  au  soleil  éprouve  des  variations  considérables,  et  il  en  ré- 
sulte que  la  comète  ne  peut  être  aperçue  que  lorsqu'elle  se  trouve 
dans  la  portion  de  son  orbite  qui  se  rapproche  le  plus  du  soleil.  La 
distance  d'une  planète  au  soleil  ne  varie,  au  contraire  qu'entre  des 
limites  restreintes,  et  la  planète  peut  être  observée  dans  toutes  les 
parties  de  son  orbite,  excepté  lorsqu’elle  se  trouve  presque  dans  la 
direction  du  soleil,  auquel  cas  la  vive  lumière  que  cet  astre  répand 
dans  notre  atmosphère  empêche  de  l'apercevoir. 

Tout  astre  nouveau  que  l’on  voit  se  mouvoir  dans  le  sens  direct, 
suivant  une  ellipse  peu  excentrique  ayant  le  soleil  pour  un  de  ses 
foyers,  est  immédiatement  classé  parmi  les  planètes.  Les  astres  qui 
ne  satisfont  pas  à ces  deux  conditions  sont  regardés  comme  des 
comètes. 

Il  semble  que  la  distinction  ainsi  établie,  entre  les  planètes  et  les 
comètes,  ne  soit  pas  bien  nette.  Les  quatre  comètes  périodiques, 
dont  nous  avons  parlé  précédemment,  diffèrent  beaucoup  entre  elles, 
sous  le  rapport  de  l’excentricité  de  leurs  orbites  ; l'excentricité  de 
la  comète  de  7 ans  J est  beaucoup  plus  petite  que  celle  de  la  comète 
de  Halley.  On  comprend  qu’il  pourrait  exister  d'autres  comètes  se 
mouvant  suivant  des  orbites  encore  moins  excentriques  que  celle  de 
7 ans  J ; et  si  leur  mouvement  était  direct,  elles  se  rapprocheraient 
considérablement  de  remplir  les  conditions  nécessaires  pour  être 
rangées  parmi  les  planètes.  11  y aurait  alors,  parmi  les  astres  qui 
circulent  autour  du  soleil,  pour  ainsi  dire,  un  passage  insensible  de 
la  planète  dont  l’orbite  diffère  le  moins  d’un  cercle  à la  comète  dont 
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orbite  a la  plus  grande  excentricité;  et,  dans  la  série  continue  des 
orbites  rangées  dans  l'ordre  de  leurs  excentricités,  on  ne  saurait  où 
placer  le  point  de  séparation  des  planètes  et  des  comètes.  Mais  il 
n'en  est  pas  ainsi.  La  distinction  entre  les  deux  espèces  d'astres  est 
parfaitement  tranchée.  La  comète  de  7 ans  J,  dont  l'excentricité  fait 
exception  parmi  les  excentricités  des  comètes,  est  loin  de  pouvoir 
être  considérée  comme  une  planète.  Et  ce  n’est  pas  par  un  simple 
effet  du  hasard  que  les  astres  dont  nous  nous  occupons  peuvent 
être  ainsi  divisés  en  deux  groupes  bien  distincts.  Tout  porte  à 
croire  que  les  planètes  et  les  comètes  n’ont  pas  une  même  origine; 
et  cette  diversité  d’origine,  sur  laquelle  nous  reviendrons  plus  loin, 
explique  tout  naturellement  les  différences  essentielles  que  nous 
venons  de  signaler  entre  les  mouvements  des  planètes  et  des  co- 
mètes, différences  qui  servent  à distinguer  les  unes  des  autres. 

§ 286.  Notions  sur  lu  nature  «les  comètes.  — NOUS  avons 
dit  que  les  comètes  présentent  généralement  l’aspect  d un  novau 
brillant,  environné  d’une  nébulosité  qui  s’étend  d’un  certain  côté, 
jusqu’à  une  distance  plus  ou  moins  grande  du  noyau.  Cette  nébu- 
losité, que  l'on  peut  assimiler  à une  sorte  c’e  brouillard  analogue  à 
ceux  qui  se  produisent  do  temps  en  temps  dans  notre  atmosphère, 
est  bien  loin  d'être  aussi  peu  transparente  que  le  sont  nos  brouil- 
lards; des  étoiles,  même  très  faibles,  peuvent  être  aperçues  à tra- 
vers la  queue  ou  la  chevelure  d’une  comète,  quoique  les  rayons 
lumineux  qui  viennent  de  ces  étoiles  aient  souvent  à la  traverserdnns 
des  parties  où  elle  présento  une  grande  épaisseur.  La  nébulosité 
d’une  comète  doit  donc  être  regardée  simplement  comme  une  va- 
peur extrêmement  légère  qui  accompagne  le  noyau. 

Les  changements  souvent  très  rapides  qui  surviennent  dans  la 
forme  d'une  comète  contribuent  encore  à nous  confirmer  dans  celte 
idée.  Nous  citerons  comme  exemple  la  comète  de  Halley,  qui  fut 
observée  avec  beaucoup  de  soin  par  M.  Herschel  fils,  au  cap  do 
Bonne-Espcrance,  à la  fin  de  1 835  et  au  commencement  de  I 836. 
Il  aperçut  la  comète,  pour  la  première  fois,  le  28  octobre  1 8 3 o . La 
[ig.  338  (page  515)  représente  la  comète  telle  qu’il  la  vil  ce  jour 
même,  avec  uno  lunette  dont  le  grossissement  était  de  70.  Le  len- 
demain, 29  octobre,  il  observa  la  comète  avec  un  télescope  de  vingt 
pieds,  et  lui  trouva  l’apparence  singulière  que  montre  la  fig.  3 42. 
Un  peu  plus  tard,  dans  la  même  soirée,  son  aspect  était  notable- 
ment différent,  fig.  343.  Au  bout  de  quelques  jours,  la  comète  de- 
vint invisible  à cause  de  sa  proximité  du  soleil,  puis  elle  put  être 
observée  de  nouveau  le  25  janvier  1836.  A celte  époque,  elle  avait 
la  forme  que  l’on  voit  sur  la  fig.  344.  Les  jours  suivants,  26,  27 
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Fig.  345. 


Fig.  347. 
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et  28  janvier,  son  aspect  changea  progressivement  comme  l'indi- 
quent les  /îj7-  343,  31  G,  347. 

Il  arrive  quelquefois  qu’une  comète  est  très  visible;  et  occupe  un 
grand  espace  dans  le  ciel,  dès  le  premier  jour  de  son  apparition. 
Les  lois  do  son  mouvement,  déterminées  ultérieurement  d’après 
l’observation  de  ses  positions  successives  dans  le  ciel,  font  voir  que 
la  veille  de  ce  premier  jour  elle  eût  été  aperçue  sans  aucun  doute, 
si  elle  se  fût  trouvée  dans  les  mêmes  conditions  de  grandeur  et 
d’éclat  que  le  jour  où  l’on  a commencé  à l'apercevoir.  On  ne  peut 
expliquer  cette  apparition  subite  d’une  grande  et  belle  comète,  dans 
une  région  du  ciel  où  l’on  ne  voyait  rien  la  veille,  qu’en  admettant 
que  la  nébulosité  de  la  comète  éprouve  un  changement  considérable 
dans  l’intervalle  d'un  jour.  Parmi  les  comètes  qui  ont  présenté  cette 
circonstance  remarquable,  on  peut  citer  celle  qui  fut  aperçue  le 
17  mars  1843,  à Paris,  et  dans  beaucoup  d’autres  lieux.  Tout  le 
monde  remarqua  dans  le  ciel  l’immense  traînée  lumineuse  qui  for- 
mait la  queue  de  la  comète,  et  dont  la  longueur  sous-lendait  un 
angle  de  40  degrés;  et  cependant,  le  1 6 mars,  rien  de  pareil  n'avait 
été  vu  dans  le  ciel.  Nousdironsen  passantque,  de  toutes  les  comètes 
dont  on  a étudié  le  mouvement,  il  n’y  en  a aucune  qui  se  soit  autant 
approchée  du  soleil  que  celle  dont  nous  parlons  ; sa  distance  péri- 
hélie a été  environ  fj-ç  de  'a  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre. 
On  a calculé  que  la  plus  courte  distance  du  noyau  à la  surface  du 
soleil  avait  été  seulement  de  32  000  lieues.  La  longueur  de  la  queue 
«le  la  comète,  lors  de  son  apparition  subite,  a clé  trouvée  de  GO  mil- 
lions do  lieues. 

Le  plus  habituellement,  le  noyau  d'une  comète  ne  ressemble  pas 
à un  corps  solide,  comme  une  planète,  qui  serait  placé  au  milieu  do 
la  nébulosité.  Il  semble  plutôt  être  dû  à une  certaine  condensation 
de  la  matière  qui  compose  la  nébulosité,  à une  accumulation  d’une 
grande  quantité  de  celle  matière  dans  un  espace  restreint;  et  tout 
autour  de  cet  espace,  la  condensation  parait  diminuer  progressive- 
ment. de  manière  à établir  un  passage  insensibledu  noyau  aux  par- 
ties les  plus  légères  de  la  chevelure  et  de  la  queue.  D'après  cela, 
une  comète  ne  serait  autre  chose  qu'un  amas  de  matière  vaporeuse, 
circulant  dans  l’espace,  et  éprouvant  en  même  temps  des  change- 
ments de  forme  plus  ou  moins  prononcés.  Nous  verrons  plus  loin 
(pie  les  comètes  ont  des  masses  très  petites  relativement  aux  masses 
des  planètes;  ce  fait  important  donne  beaucoup  de  force  à I idée 
que  nous  venons  de  nous  faire  de  la  nature  des  comètes. 

La  comète  de  6 ans  J a présenté,  en  janvier  1846,  une  circon- 
stance bien  singulière:  elle  s'est  divisée  en  deux  parties  distinctes, 
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qui  ont  continué  à se  mouvoir  en  restant  à une  petite  distance  l'uno 
de  l'autre.  Chacune  de  ces  parties  était  formée  d'un  noyau  accom- 
pagné d’une  nébulosité.  Lorsque  la  comète  a reparu  en  août  I 852, 
après  avoir  fait  tout  le  tour  de  son  orbite,  les  deux  parties  dans 
lesquelles  elle  s’était  dédoublée  ont  été  aperçues  de  nouveau  ; la  dis- 
tance de  leurs  noyaux  avait  augmenté  d'une  manière  notable.  On 
ne  sait  à quoi  attribuer  ce  dédoublement,  dont  on  n'avait  pas  encore 
ou  d’exemple  jusque-là. 

On  a souvent  remarqué  que  la  queue  d’une  comète  est  dirigée 
précisément  suivant  le  prolongement  do  la  ligne  droite  qui  va  du 
soleil  à la  comète.  Jusqu'à  présent  aucune  considération  théorique 
•n'a  pu  rendre  compte  de  cette  particularité. 

On  s’est  demandé  si  les  comètes  sont  lumineuses  par  elles-mêmes, 
ou  bien  si  elles  ne  brillent  qu  en  raison  do  la  lumière  qu  elles  re- 
çoivent du  soleil.  Des  expériences  de  polarisation,  faites  par 
M.  Arago,  l’ont  conduit  à admettre  que  la  lumière  des  comètes  est, 
au  moins  en  partie,  de  la  lumière  solaire  réfléchie  à leur  surface. 
Cette  conséquence  résulterait  d’ailleurs  naturellement  de  ce  que 
l'éclat  d'uno  comète  diminue  progressivement,  à mesure  qn'ello 
s'éloigne  de  nous,  si  elle  n éprouvait  pas  en  même  temps  des  chan- 
gements considérables  dans  sa  constitution  intime.  En  effet,  si  elle 
était  lumineuse  par  elle-mô.ne,  son  éloignement  de  la  terre  dimi- 
nuerait bien  ses  dimensions  apparentes,  mais  la  clarté  de  sa  surface 
no  serait  pas  altérée  (§  19);  ce  n'est  que  lorsque  scs  dimensions 
apparentes  seraient  assez  petites  pour  qu  elle  no  parût  plus  que 
comme  un  point  lumineux,  que  l'accroissement  de  sa  distance  à la 
terre  diminuerait  peu  à peu  son  éclat,  et  finirait  par  la  rendre  tout 
à fait  invisible.  L’affaiblissement  progressif  de  l'éclat  que  présen- 
tent les  comètes,  à mesure  qu'elles  s’éloignent  de  la  terre  et  du 
soleil,  et  lorsqu’elles  se  montrent  encore  avec  des  dimensions  ap- 
parentes liés  appréciables,  ne  pourrait  donc  s'expliquer  qu'on  ad- 
mettant qu’elles  sont  éclairées  par  le  soleil,  et  que  la  diminution 
de  leur  éclat  est  due  à l'augmentation  de  leur  distance  de  col  astre. 
Quoique  ces  considérations  no  puissent  pas  s'appliquer  en  toute 
rigueur  aux  comètes,  à cause  des  changements  qui  se  produisent 
progressivement  dans  leur  constitution  , on  peut  cependant  les 
regarder  comme  venant  appuyer  le  résultat  auquel  M.  Arago  est 
parvenu  au  moyen  d'expériences  directes  sur  la  lumière  des 
comètes. 
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DE  LA  GRAVITATION  UNIVERSELLE. 


§ 287.  Découverte  de  la  gravitation  universelle,  par 
Ncwion.  — Képler  ayantfait  connaître  les  véritables  lois  du  mou- 
vement des  planètes  autour  du  soleil  (§  261),  l'examen  attentif  de 
ces  lois  uniquement  basées  sur  les  résultats  de  l'observation,  devait 
conduire  à la  connaissance  des  causes  qui  agissent  sur  les  planètes 
et  qui  déterminent  les  diverses  circonstances  de  leur  mouvement. 
C’est  ce  qui  arriva  en  effet.  Newton,  dont  le  vaste  génie  n’était  pas 
de  trop  pour  traiter  cette  grande  question,  eut  la  gloire  de  tirer  des 
loi»  de  Képler  les  conséquences  qui  y étaient  implicitement  renfer- 
mées , et  de  poser  ainsi  les  fondements  de  l’astronomie  mathéma- 
tique, la  plus  belle  des  sciences  qui  aient  été  créées  dans  les  temps 
modernes.  Nous  allons  voir  par  quelle  série  d’idées  il  est  arrivé  à 
ce  résultat. 

Les  planètes  sont  des  corps  isolés  dans  l'espace,  qui  se  meuvent 
autour  du  soleil  en  décrivant  des  lignes  courbes,  et  avec  des  vi- 
tesses variables  d'un  instant  à un  autre.  Or,  on  sait  qu’en  vertu 
de  l'inertie  de  la  matière,  le  mouvement  d’un  corps  qui  est  entiè- 
rement libre  dans  l’espace,  et  qui  n’est  soumis  à l’action  d'aucune 
force,  est  nécessairement  rectiligne  et  uniforme.  Le  mouvement 
des  planètes  ne  s'effectuant  pas  de  celle  manière,  on  doit  en  con- 
clure que  chacune  d’elles  est  soumise  à une  certaine  force  qui 
change  constamment  la  grandeur  et  la  direction  de  sa  vitesse. 
Reste  à savoir  quelles  sont,  à chaque  instant,  la  direction  et  l'in- 
tensité de  cette  force  ; c’est  ce  que  l’on  trouve  en  analysant  les  lois 
auxquelles  satisfont  les  mouvements  des  planètes. 

§ 288.  La  deuxième  loi  de  Képler,  relative  aux  aires  décrites  par 
la  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil  (§‘261),  fait  voir  que 
la  force  dont  il  s'agit  est  dirigée  précisément  suivant  celte  ligne 
droite.  C’est  ce  que  Newton  reconnut  d'abord  par  les  considéra- 
tions suivantes. 

Supposons  qu’une  planète,  se  mouvant  à une  certaine  distance 
du  soleil,  soit  soumise  à l’action  d’une  force  dirigée  constamment 
vers  cet  astre;  et  concevons  que  cette  force,  au  lieu  d’agir  sur  la 
planète  d'une  manière  continue,  n'agisse  que  par  intermittence,  à 
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des  instants  successifs  séparés  les  uns  des  autres  par  des  intervalles 
de  temps  égaux.  Soit  AB,  ftg.  348,  le  chemin  parcouru  par  la  pla- 
nète pendant  un  de  ces  intervalles  de  temps,  chemin  qui  sera  rec- 
tiligne, puisque,  pendant  tout  le  temps  que  la  planète  emploie  à le 
parcourir,  elle  n’est  soumise  à l'action  d'aucune 
force.  Arrivée  en  B,  la  planète  va  éprouver  l’action 
instantanée  de  la  force  qui  lui  est  appliquée,  et 
que  nous  supposons  dirigée  vers  le  soleil  S ; puis 
la  planète  se  mouvra  uniformément  et  en  ligne 
droite , pendant  un  nouvel  intervalle  de  temps 
égal  au  précédent,  avec  la  nouvelle  vitesse  qu’elle 
possédera  immédiatement  après  que  la  force  aura 
exercé  son  action  sur  elle,  en  B.  |A  la  fin  de  ce 
second  intervalle  de  temps , la  force  agira  de 
nouveau  sur  la  planète,  pour  modifier  sa  vitesse, 
et  ainsi  de  suite. 

Comparons  entre  eux  les  mouvements  de  la 
planète  pendant  les  deux  premiers  intervalles  de 
temps  dont  nous  avons  parlé.  Lorsque  la  planète 
arrive  en  B,  elle  continuerait  à se  mouvoir  sui- 
vant la  même  direction  que  précédemment,  si 
elle  n'éprouvait  pas  en  ce  point  B l’action  de  la  force  qui  lui  est 
appliquée;  et  elle  parcourrait,  pendant  le  second  intervalle  de 
temps,  un  chemin  BM  précisément  égal  à AB.  Mais  la  force  qui 
agit  sur  elle,  lorsqu’elle  est  en  B,  lui  communique  instantané- 
ment, suivant  la  direction  BS,  une  certaine  vitesse  qui  se  com- 
bine avec  la  vitesse  qu  elle  possédait  déjà  ; et  il  résulte  de  celte 
combinaison  une  'nouvelle  vitesse  dont  la  planète  se  trouve  réel- 
lement animée  pendant  le  second  intervalle  de  temps.  Soit  BN  le 
chemin  que  la  planète  parcourrait  pendant  ce  temps,  si  elle  ne 
possédait  que  la  vitesse  qui  lui  a été  communiquée  par  la  force  en 
B;  BM  étant  d’un  autre  côté  le  chemin  que  la  planète  aurait  par- 
couru pendant  le  môme  temps,  si  elle  eût  conservé  la  vitesse 
qu’elle  avait  avant  d’arriver  en  B,  on  sait  que  le  chemin  réellement 
parcouru  par  la  planète  n’est  autre  chose  que  la  diagonale  BC 
du  parallélogramme  construit  sur  les  deux  lignes  BM,  BN.  l a 
planète,  qui  est  allée  de  A en  B,  pendant  le  premier  des  inter- 
valles de  temps  que  nous  considérons,  va  donc  de  B en  G,  pen- 
dant le  second  de  ces  intervalles  de  temps.  Or,  CM  étant  parallèle 
à BS,  on  voit  que  les  deux  triangles  BCS,  BMS  ont  même  surface! 
comme  ayant  même  base  BS,  et  ayant  en  outre  leurs  sommets  G,  M , 
situés  sur  une  parallèle  à cette  base.  Mais  les  deux  triangles  ABS, 
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BMS  ont  aussi  même  surface,  comme  ayant  des  bases  égales  AB, 
BM,  et  une  même  hauteur,  qui  est  la  distance  du  point  S à la  ligne 
droite  ABM.  Donc  les  surfaces  des  deux  triangles  ABS,  BCS,  égales 
chacune  à celle  du  triangle  BMS,  sont  aussi  égales  entre  elles. 
Ainsi,  faction  que  la  force  exerce  sur  la  planète  en  B,  suivant  la 
direction  BS,  modifie  en  général  la  grandeur  et  la  direction  de  la 
vitesse  dont  elle  est  animée  ; mais  la  surface  du  triangle  décrit  par 
la  ligne  droite  qui  joint  la  planète  au  soleil  S,  pendant  l’intervalle 
de  temps  qui  précède  l’arrivée  de  la  planète  en  B,  a exactement  la 
même  valeur  que  la  surface  du  triangle  analogue  décrit  pendant 
l'intervalle  de  temps  de  même  durée  qui  suit  le  passage  de  la  pla- 
nète par  ce  point  B. 

En  suivant  la  planète  dans  son  mouvement,  pendant  un  temps 
quelconque,  toujours  dans  l’hypothèse  d’une  action  intermittente 
et  régulière  de  la  force  qui  lui  est  appliquée,  on  verra  que  la  pla- 
nète se  meut  en  ligne  droite  pendant  chacun  des  intervalles  de 
temps  compris  entre  deux  actions  consécutives  de  la  force  ; que 
les  diverses  lignes  droites  qu’elle  parcourt  ainsi,  pendant  ces  temps 
successifs  égaux  entre  eux,  ne  sont  ni  égales,  ni  de  même  direc- 
tion. en  sorte  que,  par  leur  ensemble,  elles  forment  un  polygone 
ABCDE,  fig.  349,  qui  est  la  roule  suivie  par  la  planète  dans  l’es- 
pace , et  qui  est  situé  tout  entier 
dans  le  plan  mené  par  son  premier 
côté  AB  et  par  le  soleil  S:  mais 
que  les  divers  triangles  ayant  pour 
sommet  le  soleil , et  pour  bases 
les  différents  côtés  de  ce  poly- 
gone, ont  tous  exactement  même 
surface.  L’aire  totale  du  secteur 
polygonal  SABCDE,  décrit  pen- 
dant un  temps  quelconque,  par  la 
ligne  droite  qui  joint  la  planète 
au  soleil , est  donc  proportion- 
nelle au  nombre  des  triangles 
dont  ce  secteur  se  compose  ; et , 
par  conséquent , cette  aire  est 
aussi  proportionnelle  au  temps 
employé  par  la  planète  à aller  de  A en  E. 

Le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir,  en  supposant  qu’une 
planète  soit  soumise  à l'action  intermittente  et  régulière  d'une  force 
dirigée  vers  le  soleil,  ne  dépend,  en  aucune  manière,  de  la  durée 
plus  ou  moins  grande  de  l’intervalle  de  temps  compris  entre  deux 
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actions  consécutives  do  la  force.  Si  nous  admettons  que  les  inler— 
vallesde  temps  qui  séparent  les  actions  successives  de  cette  force, 
deviennent  de  plus  en  plus  petits,  tout  en  restant  égaux  entre  eux, 
l'aire  du  secteur  décrit,  pendant  un  temps  quelconque,  par  la  ligne 
droite  qui  joint  la  planète  au  soleil,  sera  toujours  proportionnelle  à 
ce  temps.  11  en  sera  donc  encore  de  même  lorsque  ces  intervalles 
de  temps  seront  infiniment  petits,  c’est-à-dire  lorsque  les  actions 
successives  de  la  force  se  produiront  sans  interruption,  ou,  en 
d’autres  termes,  lorsque  la  force  agira  d’une  manière  continue; 
mais  alors  il  est  clair  que  le  polygone  décrit  par  la  planète  se  chan- 
gera en  une  ligne  courbe,  comprise  également  tout  entière  dans  un 
plan  passant  par  le  soleil.  Ainsi,  dans  le  cas  où  une  planète  se 
mouvrait  sous  l’action  incessante  d’une  force  dirigée  constamment 
vers  le  soleil,  son  mouvement  s’effectuerait  dans  un  plan  passant 
par  le  soleil,  et  elle  parcourrait  son  orbite  curviligne  de  telle  ma- 
nière que  l’aire  du  secteur,  décrit  pendant  un  temps  quelconque  à 
l’intérieur  de  cette  orbite,  par  la  ligne  droite  qui  la  joint  au  soleil, 
fût  proportionnelle  à ce  temps. 

La  loi  de  mouvement  que  nous  venons  d’obtenir,  en  admettant 
que  la  planète  dont  nous  nous  occupons  soit  soumise  à une  force 
constamment  dirigée  vers  le  soleil,  est  précisément  la  même  que  la 
deuxième  des  lois  auxquelles  satisfont  réellement  les  mouvements 
des  planètes  autour  du  soleil.  Mais  cela  ne  suffit  pas  encore,  pour 
que  nous  puissions  en  conclure  tout  de  suite  que  la  force  à laquelle 
chacune  des  planètes  est  soumise  a bien  la  direction  dont  nous  ve- 
nons de  parler.  Il  faut  encore  que  nous  nous  assurions  que  la  pro- 
portionnalité des  aires  décrites  autour  du  soleil,  aux  temps  employés 
à les  décrire,  ne  peut  exister  que  dans  le  cas  où  la  force  agissant 
sur  la  planète  est  dirigée  vers  le  soleil.  C’est  ce  que  nous  ferons 
sans  peine. 

Reportons-nous  à la  fig.  348.  Si  la  force  qui  agit  sur  la  planète, 
lorsqu'elle  arrive  en  B,  avait  une  direction  autre  que  celle  de  la  li- 
gne BS,  BN  ferait  un  certain  angle  avec  celte  ligne  BS;  CM,  qui 
est  parallèle  à BX,  ne  serait  donc  pas  parallèle  à BS:  les  deux 
triangles  BCS,  BMS,  ayant  même  base  BS,  auraient  leurs  som- 
mets C,  M,  à des  distances  inégales  de  cette  base,  et  par  suite  leurs 
surfaces  seraient  inégales;  le  triangle  ABS,  toujours  égal  à BMS, 
ne  serait  donc  pas  égal  au  triangle  BCS.  Les  divers  triangles  ABS, 
BCS,  CDS,...  fig.  349,  correspondant  aux  chemins  AB,  BC,  CD,  .. 
parcourus  dans  des  temps  égaux  successifs,  n’auraient  donc  pas 
même  surface;  et,  par  conséquent,  faire  du  secteur  polygonal 
SABCDE  ne  serait  pas  proportionnelle  au  temps  emplové  par  la 
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planète  à aller  de  A en  E.  Ce  qui  a lieu  dans  le  cas  où  la  force  agit 

parinlermiltence,  aura  lieu  encore  quand  on  supposera  que  la  force 
agit  d une  manière  continue.  On  peut  doncdire,  d'après  toutcoqui 
précède,  que,  d’une  part,  si  la  force  qui  agit  sur  une  planète  est 
constamment  dirigée  vers  le  soleil,  les  aires  décrites  par  la  ligne 
droite  qui  joint  la  planète  au  soleil  sont  proportionnelles  aux  temps 
employés  à les  décrire;  et  d’une  autre  part,  si  la  force  qui  agit  sur  t 
la  planète  n’est  pas  dirigée  vers  le  soleil,  la  proportionnalité  de 
ces  aires  aux  temps  correspondants  n’existe  pas.  La  deuxième  loi 
de  Kepler  entraîne  donc  nécessairement  cette  conséquence,  que  la 
force  à laquelle  chaque  planète  est  soumise  est  dirigée  constam- 
ment suivant  la  ligne  droite  qui  joint  la  planète  au  soleil. 

Dans  les  raisonnements  précédents,  nous  avons  admis  implicite- 
ment que  la  force  agissant  suivant  la  ligne  qui  joint  la  planète  au 
soleil  était  dirigée  vers  ce  dernier  astre,  c’est-à-dire  tendait  à rap- 
procher la  planète  du  soleil.  Il  est  aisé  de  voir  que  le  sens  dans 
lequel  la  force  agit  n’a  pas  d'influence  sur  le  résultat  auquel  nous 
sommes  arrivés.  Que  la  force  tende  à diminuer  ou  à augmenter  la 
distance  de  la  planète  au  soleil,  peu  importe:  pourvu  qu’elle  soit 
dirigée  suivant  la  ligne  droite  qui  joint  ces  deux  corps,  les  aires 
décrites  par  la  planète  autour  du  soleil  sont  toujours  proportion- 
nelles aux  temps  employés  à les  décrire.  Le  sens  de  l'action  de  la 
force  ne  se  manifeste  que  par  le  côté  vers  lequel  l’orbite  décrite  par 
la  planète  tourne  sa  concavité.  Si  la  force  tend  à rapprocher  la  pla- 
nète du  soleil,  la  concavité  de  la  courbe  décrite  par  la  planète  est 
évidemment  tournée  vers  le  soleil  ; si  au  contraire  la  force  tend  à 
éloigner  la  planète  du  soleil,  la  convexité  de  l’orbite  est  tournée 
vers  ce  dernier  astre.  L’observation  indiquant  que  c’est  le  premier 
de  ces  deux  cas  qui  a lieu,  on  en  conclut  que  la  force  qui  agit  sur 
la  planète  tend  à la  rapprocher  du  soleil,  comme  nous  l’avions  sup- 
posé tout  d’abord. 

§ '289.  Le  résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir,  en  nous 
appuyant  sur  la  deuxième  loi  de  Kepler,  est  la  seule  conséquence 
qu’on  puisse  tirer  de  cette  loi.  La  proportionnalité  des  aires  décrites 
parla  ligne  droite  qui  joint  une  planète  au  soleil,  aux  temps  em- 
ployés à les  décrire,  nous  a fait  connaître  quelle  est  à chaque 
instant  la  direction  de  la  force  qui  agit  sur  la  planète;  mais  elle 
ne  peut  rien  nous  indiquer  sur  la  manière  dont  varie  l’intensité  de 
cetto  force,  d un  instant  à un  autre.  Que  la  force  agissant  sur  la 
planète  ait  une  grandeur  constante  ou  variable,  qu  elle  aille  en 
augmentant  ou  en  diminuant,  qu’elle  varie  lentement  ou  rapide- 
ment, qu  elle  agisse  d’une  manière  continue  ou  discontinue,  peu 
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importe;  pourvu  qu  elle  ne  cesse  pas  d’être  dirigée  suivant  la  ligne 
droite  qui  va  de  la  planète  au  soleil,  la  proportionnalité  dont  il  s'agit 
subsistera  toujours,  comme  on  s'en  assure  sans  peine  en  examinant 
les  raisonnements  que  nous  avons  faits  il  n’v  a qu’un  instant.  Ce 
n’est  donc  qu’en  ayant  recours  aux  deux  autres  lois  de  Képler, 
qu  on  peut  espérer  d'arriver  à quelque  chose  de  plus. 

La  troisième  loi,  qui  consiste  en  ce  que  les  carrés  des  temps  des 
révolutions  des  planètes  sont  entre  eux  comme  les  cubes  des  grands 
axes  de  leurs  orbites,  ne  dépend  en  aucune  manière  des  excentri- 
cités de  ces  orbites.  On  conçoit  donc  quelle  subsisterait  encore  si 
ces  excentricités  étaient  toutes  nulles,  c'est-à-dire  si  les  orbites 
étaient  des  circonférences  de  cercle  ayant  pour  centre  le  soleil. 
Ainsi,  pour  tirer  de  la  troisième  loi  de  Képler  les  conséquences 
qu  elle  renferme,  nous  pourrons  regarder  les  planètes  comme  dé- 
crivant des  cercles  autour  du  soleil,  sans  qu'il  en  résulte  la  moindre 
inexactitude  ; nous  substituerons  par  là,  aux  planètes  réelles,  des 
planètes  idéales  qui,  si  elles  existaient,  satisferaient  également  à 
cette  troisième  loi.  La  deuxième  loi,  qui  est  aussi  indépendante  des 
excentricités  des  orbites,  montre  en  outre  que  si  une  planète  dé- 
crivait un  cercle  ayant  son  centre  au  soleil,  la  vitesse  de  cette  pla- 
nète sur  son  orbite  resterait  constamment  la  même.  C’est  donc  en 
considérant  des  planètes  animées  de  mouvements  uniformes,  sui- 
vant des  circonférences  de  cercle  ayant  le  soleil  pour  centre,  que 
nous  allons  raisonner,  pour  tirer  de  la  troisième  loi  de  Képler  les 
conséquences  auxquelles  elle  peut  conduire. 

§ 290.  Rappelons-nous  d’abord  de  quelle  manière  on  évalue 
l’intensité  d’une  force,  d’après  le  mouvement  qu’elle  communique 
au  corps  sur  lequel  elle  agit,  et  prenons  pour  exemple  la  force  qui 
nous  est  le  plus  familière,  la  force  de  la  pesanteur.  Un  corps  tom- 
bant librement  sous  la  seule  action  de  la  pesanteur,  sans  qu’on  lui 
ait  donné  de  vitesse  initiale , prend  un  mouvement  uniformément 
accéléré,  suivant  la  verticale  ; au  bout  d’une  seconde  de  temps, 
comptée  à partir  du  commencement  de  son  mouvement,  il  a acquis 
une  vitesse  telle,  que,  s’il  continuait  à se  mouvoir  en  vertu  de  cette 
vitesse  seule,  sans  que  la  pesanteur  exerçât  de  nouveau  son  action 
sur  lui,  il  parcourrait  pendant  une  deuxième  seconde  un  chemin 
double  de  celui  qu’il  a parcouru  pendant  la  première  seconde.  La 
grandeur  de  cette  vitesse  acquise,  au  bout  d'une  seconde  de  chute, 
est  proportionnelle  à la  force  qui  détermine  le  mouvement  du 
corps;  si  l’intensité  de  la  pesanteur  devenait  double,  triple,...  de 
ce  qu  elle  est,  la  vitesse  qu’acquerrait  un  corps,  après  une  seconde 
de  chute,  deviendrait  également  double,  triple...  La  force  qui  fait 
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tomber  le  corps,  et  qui  n’est,  autre  chose  que  son  poids,  est  d’ail- 
leurs proportionnelle  à la  masse  du  corps  ; et  l'on  sait  que  son  in- 
tensité peut  être  représentée  par  le  nombre  que  l'on  obtient  en 
multipliant  la  masse  du  corps  par  la  vitesse  qu’il  possède  après 
une  seconde  de  chute.  La  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse  du 
corps  est  donc  représentée  simplement  par  la  vitesse  acquise  par 
le  corps  après  une  seconde  de  chute  ; ou  bien,  ce  qui  revient  au 
même,  par  le  double  de  l’espace  qu'il  parcourt  pendant  une  se- 
conde à partir  du  commencement  de  son  mouvement. 

Lorsqu’un  corps  pesant  est  lancé  horizontalement,  avec  une  vi- 
tesse quelconque,  il  ne  reste  pas  sur  la  ligne  droite  AM,  fig.  350, 
suivant  laquelle  il  a été  lancé,  parce 
que  la  pesanteur  tend  constamment 
à l'abaisser  au  - dessous  de  cette 
ligne  ; il  décrit  une  ligne  courbe 
ABC , dont  les  divers  points  sont  de 
plus  en  plus  éloignés  de  la  ligne  AM. 

Or,  on  sait  que,  lorsque  le  corps  est 
arrivé  en  un  point  quelconque  B de  sa  trajectoire,  la  quantité  BD 
dont  il  se  trouve  abaissé  au-dessous  de  la  ligne  AM,  est  précisé- 
ment égale  au  chemin  AE  qu’il  aurait  parcouru  suivant  la  verticale, 
s’il  était  tombé  sans  vitesse  initiale,  pendant  le  temps  qu'il  a misa 
aller  de  A en  B.  Si  l’on  prend  le  point  B de  la  trajectoire  où  se  trouve 
le  corps  après  une  seconde  de  mouvement,  BD  sera  précisément  le 
chemin  qu’il  aurait  parcouru  pendant  une  seconde  à partir  du 
commencement  de  son  mouvement,  si  on  l'avait  laissé  tomber  du 
point  A,  sans  lui  donner  de  vitesse  : le  double  de  la  distance  BD 
sera  donc,  d’après  ce  qui  précède,  la  mesure  de  la  force  qui  déter- 
mine la  chute  de  l’unité  de  masse  du  corps. 

Voyons  maintenant  comment,  en  nous  fondant  sur  ces  considé- 
rations, nous  pourrons  déterminer  la  grandeur  de  la  force  qui  agit 
sur  l’unité  de  masse  d’une  planète,  en  admettant  que  cette  planète 
se  meut  uniformément  suivant  une  circonférence  de  cercle  ayant 
le  soleil  pour  centre.  Arrivée  en  A,  fig.  331 , la  planète  est  animée 
d’une  vitesse  dirigée  suivant  la  tangente  AM,  et  elle  se  trouve  dans 
les  mêmes  conditions  que  si  on  la  lançait  de  ce  point  suivant  la  di- 
rection AM,  avec  la  vitesse  même  qu  elle  possède.  Elle  se  mouvrait 
indéfiniment  suivant  cette  direction,  si  aucune  force  ne  venait  agir 
sur  elle,  pour  l'en  faire  sortir  Mais  il  n’en  est  pas  ainsi.  Elle  est 
soumise  à l’action  d’une  force  qui  est  constamment  dirigée  vers  le 
soleil , et  qui  tend  à la  rapprocher  de  cet  astre  ; aussi  s’éloigne- 
t-elle  de  plus  en  plus  de  la  tangente  AM.  en  cédant  à cette  action  : 
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on  peut  dire  qu’elle  tombe  vers  lé  soleil,  comme  on  dit  qu'un  corps 
pesant  tombe  à la  surface  de  la  terre,  lorsqu'il  a été  lancé  suivant 
une  ligne  AM,  fiçj.  350 , et  qu’il  se  meut  suivant  la  ligne  courbe 
ABC.  Si  nous  considérons  lo  mouvement  de  la  planète  dans  une 
très  petite  portion  de  son  orbite,  à partir  du  point  A,  fig.  351,  la 

direction  de  la 
force  qui  agit 
sur  elle  ne 
change  pas  sen- 
siblement pen- 
dant tout  le 
temps  qu’elle 
parcourt  cette 
portion  d’orbi- 
te, et  nous  pou- 
vons la  regar- 
der comme  res- 
tant constam- 
ment parallèle 
à elle -mémo. 
Nous  nous  trou- 
vons dès  lors 
dans  un  cas  en- 
tièrement ana- 
logue à celui 
d’un  corps 
qu’on  a lancé 

horizontalement  à la  surface  de  la  terre,  et  qui,  en  vertu  de  l’action 
de  la  pesanteur,  s’abaisse  de  plus  en  plus  au-dessous  de  la  direction 
suivant  laquelle  on  l’a  lancé.  Si  nous  prenons,  sur  l’orbite  de  la 
planète,  l are  AB  qu’elle  parcourt  en  une  seconde  de  temps,  la  dis- 
tance BI)  du  point  B à la  tangente  AM  sera  la  quantité  dont  la  pla- 
nète sera  tombée  vers  le  soleil  pendant  cette  seconde  : et  le  double 
de  BD  servira  de  mesure  à la  force  qui  agit  sur  l’unité  de  masse 
de  la  planète 

Pour  trouver  la  valeur  de  BB,  nous  opérerons  de  la  manière 
suivante.  Abaissons  du  point  B la  perpendiculaire  BE  sur  lo  rayon 
AS,  puis  joignons  le  même  point  B au  point  A'  de  1 orbite  qui  o?t 
diamétralement  opposé  au  point  A La  ligne  AE  sera  égale  à BD; 
et,  si  nous  regardons  l’arc  AB  comme  se  confondant  avec  sa  corde, 
ce  qui  est  permis  en  raison  de  la  petitesse  de  cet  arc,  l’angle  AB.V 
sera  droit,  comme  étant  inscrit  dans  une  demi-circonférence  de 
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cercle.  Mais,  dans  le  triangle  rectangle  ABA',  on  a la  proportion 
suivante: 


AE 

ÂÏÏ 


AB 

ÂÂ7’ 


d oii  l’on  déduit  AE 


AB  _ AB 
ÂÂ7  U . AS  ' 


L'arc  AB,  étant  le  chemin  parcouru  par  la  planète  en  une  seconde, 
est  précisément  sa  vitesse.  Donc  la  quantité  AE , ou  BD  , dont  la 
planète  tombe  vers  le  soleil  en  une  seconde,  s’obtient  en  divisant 
le  carré  do  sa  vitesse  par  le  double  du  rayon  de  son  orbite.  La  force 
qui  agit  sur  l'unité  de  masse  de  la  planète , étant  mesurée  par  le 
double  de  cette  quantité,  sera  égale  au  quotient  do  la  division  du 
carré  de  la  vitesse  de  la  planète  par  le  rayon  du  corde  qu’elle 
décrit. 

§ 291.  Nous  sommes  en  mesure  maintenant  de  comparer  les 
intensités  des  forces  qui  agissent  sur  l’unité  de  masse  des  diverses 
planètes,  au  moyen  de  la  troisième  loi  de  Kepler.  Supposons  pour 
cela  que  des  planètes , se  mouvant  uniformément  et  suivant  des 
cercles  ayant  le  soleil  pour  centre , soient  situées  à des  distances 
de  cet  astre  proportionnelles  aux  nombres 

1,  2,  3,  i.  5,  

Pour  avoir  la  vitesse  d une  quelconque  de  ces  planètes  , il  faut 
diviser  la  longueur  de  la  circonférence  qu’elle  parcourt  par  le 
nombre  de  secondes  qu’elle  met  à la  parcourir.  Le  carré  de  cette 
vitesse  sera  donc  égal  au  quotient  de  la  division  du  carré  de  la  cir- 
conférence de  l'orbite  de  la  planète  par  le  carré  du  temps  de  sa 
révolution.  Or,  les  carrés  des  circonférences  des  orbites  des  diverses 
planètes  que  nous  considérons  sont  entre  eux  comme  les  carres  des 
distances  de  ces  planètes  au  soleil,  c’est-à-dire  qu’ils  sont  propor- 
tionnels aux  nombres 


i,  9,  16,  25,  

D’ailleurs,  d’après  la  troisième  loi  de  Képler,  les  carrés  des  temps 
des  révolutions  de  ces  planètes  étant  proportionnels  aux  cubes  des 
grands  axes  de  leurs  orbites,  c’est-à-dire  aux  cubes  des  diamètres 
des  cercles  quelles  décrivent , ou  bien  encore  aux  cubes  de  leurs 
distances  au  soleil,  sont  entre  eux  comme  les  nombres 

1,  8,  27,  Ci,  125,  


Les  carrés  des  vitesses  des  planètes , qui  s’obtiennent  en  divisant 
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les  carrés  des  circonférences  des  orbites  par  les  carrés  des  temps 
des  révolutions,  seront  donc  entre  eux  comme  les  quotients  que  l'on 
obtiendra  en  divisant  respectivement  les  nombres  1 , 4,  9,  1 6,  , 

par  les  nombres  1, 8,  27,  64, , c’est-à-dire  qu'ils  seront  entre 

eux  comme  les  nombres 

1 > * • 3 1 i > 3 ’ 

Mais,  pour  avoir  la  mesure  de  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse 
de  chacune  de  nos  planètes , il  faut  diviser  le  carré  de  sa  vitesse 
par  le  rayon  du  cercle  qu  elle  décrit.  Les  quotients  que  l’on  obtien- 
dra ainsi , pour  les  diverses  planètes , seront  évidemment  propor- 
tionnels aux  quotients  de  t , £ , J , divisés  respectivement 

par  1,2,  3,  4 , , c’est-à-dire  qu'ils  seront  entre  eux  comme 

les  nombres 

i y i _l  _l 

Donc  les  forces  qui  agissent  sur  l’unité  de  masse  des  diverses 
planètes  sont  en  raison  inverse  des  carrés  des  distances  de  ces 
planètes  au  soleil. 

C'est  uniquement  pour  simplifier  l’exposition  du  raisonnement 
précédent,  que  nous  l'avons  appliqué,  non  pas  aux  planètes  réelles, 
mais  à des  planètes  idéales  dont  les  distances  au  soleil  sont  pro- 
portionnelles aux  nombres  1,2,3,  4,  Si  l’on  remplace  ces 

nombres  entiers  par  les  nombres  qui  représentent  les  distances 
moyennes  du  soleil  à Mercure,  à Vénus,  à la  terre,  etc.  (§  265), 
on  arrivera  exactement  au  mémo  résultat  : on  trouvera  toujours  que 
les  forces  qui  agissent  sur  l’unité  de  masse  de  chacune  de  cei  pla- 
nètes sont  en  raison  inverse  des  carrés  des  distances  des  planètes 
au  soleil. 

§ 292.  Newton,  étant  parvenu  de  cette  manière  à trouver  la  loi 
suivant  laquelle  la  force  appliquée  à l’unité  de  masse  de  chaque 
planète  varie  avec  la  distance  de  chaque  planète  au  soleil,  chercha 
ensuite  à reconnaître  si  la  forme  elliptique  des  orbites  ne  résultait 
pas  immédiatement  de  cette  loi  même.  11  étudia  donc  le  mouvement 
que  devait  prendre  un  corps  auquel  on  aurait  donné  une  vitesse 
initiale  quelconque  , et  qui  serait  ensuite  soumis  à l’action  d'une 
force  constamment  dirigée  vers  un  point  fixe  et  variant  en  raison 
inverse  du  carré  de  la  distance  du  corps  à ce  point  fixe.  Il  reconnut 
que  l’orbite  décrite  par  le  corps,  dans  les  conditions  qui  viennent 
d'étre  indiquées,  était  nécessairement  une  section  conique , ayant  le 
point  fixe  pour  foyer.  Or,  on  sait  que  les  sections  coniques,  c'est- 
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à-dire  les  lignes  courbes  suivant  lesquelles  la  surface  d'un  cône 
peut  être  coupée  par  un  plan,  sont  de  trois  espèces,  savoir  : 1 " \'el- 
lipse,  que  nous  avons  déjà  définie  précédemment  (§  101),  et  que 
I on  obtient  en  coupant  le  cône  par  un  plan  rencontrant  toutes  les 
génératrices  d’un  même  côté  du  sommet;  2U  la  parabole , qui  cor- 
respond au  cas  où  le  cône  est  coupé  par  un  plan  parallèle  à un  de 
ses  plans  tangents,  et  qui  peut  se  déduire  de  l'ellipse,  comme  nous 
l'avons  expliqué  (§  282);  3° enfin  V hyperbole , dont  nous  n'avons 
pas  eu  occasion  de  parler,  et  qui  résulte  de  l’intersection  du  cône 
par  un  plan  parallèle  à deux  de  ses  génératrices. 

La  variation  de  la  force  qui  agit  sur  une  planète,  en  raison  in- 
verse du  carré  de  la  distance  de  cette  planète  au  soleil,  se  trouvo 
donc  manifestée  par  la  forme  elliptique  de  son  orbite,  et  par  la 
position  du  soleil  à l’un  des  foyers  de  celte  orbite. 

Si  nous  nous  en  tenions  à la  conséquence  qui  a été  déduite  de  la 
troisième  loi  de  Képler,  dans  le  paragraphe  précédent,  nous  pour- 
rions croire  que  l'inégalité  des  forces  qui  agissent  sur  l'unité  de 
masse  des  diverses  planètes  résulte  de  ce  que  les  forces  totales  ap- 
pliquées à ces  planètes  n’émanent  pasd’une  même  cause,  et  agissent 
sur  des  corps  de  masses  différentes.  L’existence  de  la  troisième  loi 
de  Képler,  d'où  nous  avons  tiré,  comme  conséquence  nécessaire,  la 
relation  simple  qui  existe  entre  les  intensités  de  ces  forces  appli- 
quées à l’unité  de  masse  des  planètes,  et  les  distances  des  planètes 
au  soleil,  pourrait  être  attribuée,  soit  à un  pur  effet  du  hasard,  soit 
aux  circonstances  inconnues  qui  ont  accompagné  l’arrangement 
primitif  des  planètes  autour  du  soleil;  de  telle  sorte  que,  si  Ion  ve- 
nait à modifier  l’ordre  établi,  en  plaçant  quelques-unes  des  planè- 
tes plus  près  ou  plus  loin  du  soleil,  les  forces  qui  agiraient  sur 
l’unité  de  masse  de  chacune  d'elles  ne  seraient  plus  en  raison  inverse 
des  carrés  des  distances  de  ces  planètes  au  soleil.  Mais  le  nouveau 
résultat  auquel  nous  venons  de  parvenir  ne  peut  laisser  aucun 
doute  à ce  sujet.  Le  seul  fait  du  changement  de  la  distance  d'une 
planète  au  soleil  entraîne  un  changement  correspondant  dans  la 
grandeur  de  la  force  à laquelle  cette  planète  est  soumise  ; la  forme 
elliptique  de  l’orbite  qu’elle  décrit,  démontre  que  la  force  qui  lui  est 
appliquée  varie  en  raison  inverse  du  carré  de  sa  distance  au  soleil. 
Si  une  planète,  située  à une  distance  1 du  soleil,  s éloignait  de  cet 
astre  jusqu’à  venir  occuper  la  place  d’une  autre  planète,  dont  la 
distance  au  soleil  est  2,  la  force  qui  lui  est  appliquée  se  réduirait 
au  quart  de  ce  qu  elle  était  d'abord  ; la  force  agissant  sur  l’unité  de 
masse  de  cette  planète  deviendrait  donc  également  quatre  fois  plus 
petite,  c’est-à-dire  qu’elle  prendrait  précisément  la  valeur  de  la 
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force  agissant  sur  l’unité  de  masse  de  la  planète  dont  elle  vient 
prendre  la  place.  Les  forces  appliquées  à l'unité  de  masse  des  di- 
verses planètes  ne  sont  donc  inégales  que  parce  que  les  planètes 
sont  à des  distances  différentes  du  soleil  ; si  elles  se  trouvaient  pla- 
cées toutes  à une  même  distance  de  cet  astre,  l'unité  de  masse  de 
chacune  d elles  serait  soumise  exactement  à la  même  force.  Les  for- 
ces totales  qui  agiraient  sur  les  diverses  planètes,  dans  le  cas  où 
elles  seraient  ainsi  ramenées  à une  même  distance  du  soleil,  ne 
différeraient,  les  unes  des  autres,  qu’en  raison  de  l’inégalité  dos 
massesdes  planètes:  ces  forces  seraient  proportionnelles  aux  masses 
des  corps  auxquels  elles  seraient  appliquées. 

Il  résulte  évidemment  de  tout  ce  qui  précède,  que  les  choses  sc 
passent  comme  si  le  soleil  attirail  les  planètes  vers  lui,  les  forces 
d'attraction  étant  proportionnelles  aux  masses  des  planètes,  et  en 
raison  inverse  des  carrés  de  leurs  distances  au  soleil.  Nou3  disons 
que  les  choses  se  passent  comme  si  le  soleil  attirait  les  planètes, 
parce  qu’il  nous  est  impossible  d arriver  à une  connaissance  com- 
plète de  la  nature  intime  de  la  force  à laquelle  chaque  planète  est 
soumise.  Cette  force  ne  se  manifeste  à nous  que  par  les  effets  qui 
résultent  de  son  action  sur  la  planète,  et  tout  ce  que  nous  pouvons 
conclure  de  l’examen  attentif  de  ces  effets,  c'est  la  connaissance  de 
la  grandeur  et  de  la  direction  de  la  force  à chaque  instant.  Nous 
ne  pouvons,  en  aucune  manière,  décider  si  le  soleil  attire  réelle- 
ment les  planètes,  ou  bien  si  la  tendance  des  planètes  à se  rappro- 
cher du  soleil  est  due  à une  cause  toute  différente  de  ce  que  nous 
entendons  par  une  attraction  émanant  de  cet  astre. 

§ 293.  C'est  en  réfléchissant  sur  la  chute  des  corps  à la  surface 
de  la  terre,  que  Newton  fut  amené  à chercher  les  conséquences  aux- 
quelles pouvaient  conduire  les  lois  de  Képler.  Il  se  demanda,  tout 
d'abord,  si  la  force  en  vertu  de  laquelle  les  corps  tombent,  c’est-à- 
dire  ce  que  nous  nommons  la  force  de  la  pesanteur,  n’était  pas  la 
même  que  celle  qui  retient  la  lune  dans  son  orbite  autour  de  la  terre. 
Mais,  pour  résoudre  cette  question,  il  lui  fallait  savoir  s’il  pouvait 
regarder  l intensité  de  la  pesanteur  comme  constante,  quelle  que  fût 
la  distance  comprise  entre  le  corps  sur  lequel  elle  agit  et  le  centre 
de  la  terre  ; et,  dans  le  cas  où  cette  intensité  ne  serait  pas  constante, 
il  avait  besoin  de  connaître  la  loi  de  sa  variation  avec  la  distance.  Il 
pensa  alors  que  les  forces  qui  retiennent  les  planètes  dans  leurs  or- 
bites autour  du  soleil  pouvaient  bien  être  aussi  de  même  nature  que 
la  pesanteur,  et  que  l’examen  des  lois  auxquelles  satisfont  leurs 
mouvements  pourrait  lui  fournir  les  indications  dont  il  avait  besoin, 
relativement  à la  variation  de  cette  force  avec  la  distance.  C’est 
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ainsi  qu’il  analysa  les  lois  de  Képler,  et  qu’il  en  déduisit  les  consé- 
quences que  nous  venons  de  développer. 

Il  revint  ensuite  à la  question  qui  l’avait  préoccupé  tout  d’abord, 
et  chercha  à reconnaître  si  la  force  qui  relient  la  lune  dans  son  or- 
bite n’est  autre  chose  que  la  pesanteur  terrestre  diminuée  confor- 
mément à la  loi  qu’il  avait  trouvée,  c'est-à-dire  dans  le  rapport  in- 
verse du  carré  de  la  distance  au  centre  de  la  terre.  Le  résultat  de 
ses  recherches  fut  complètement  d'accord  avec  ses  prévisions. 

On  sait  que  la  vitesse  acquise,  après  une  seconde  de  chute,  par 
un  corps  qui  tombe  près  de  la  surface  de  la  terre,  sans  avoir  reçu 
de  vitesse  initiale,  est  égale  à 9m,8088.  Cette  vitesse  sert  de  mesure 
à l'intensité  de  la  force  qui  agit  sur  l'unité  de  masse  du  corps,  et  qui 
détermine  sa  chute.  Si  l’on  admet  que  l’action  de  la  pesanteur  sur 
un  môme  corps  varie  en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance 
de  ce  corps  au  centre  de  la  terre,  il  suffira  de  diviser  le  nombre 
9,8088  par  le  carré  de  60  ou  par  3600,  pour  avoir  l’intensité  de  la 
force  de  la  pesanteur  agissant  sur  l’unité  de  masse  d’un  corps  placé, 
comme  la  lune,  à une  distance  du  centre  de  la  terre  égale  à 
60  rayons  terrestres  (§  202)  ; le  quotient  de  cette  division  est  égal 
à 0,00  2724.  D’un  autre  côté,  la  circonférence  de  la  terre  étant  de 
40  millions  de  mètres,  la  circonférence  de  l’orbite  de  la  lune  est 
60  fois  plus  grande:  si  l’on  divise  la  longueur decettedernièrecircon- 
férence  par  le  nombre  de  secondes  contenues  dans  la  durée  de  la 
révolution  sidérale  de  la  lune  (§210),  on  trouve  que  la  vitesse  de  la 
lune  est  de  101 6'“, 7 par  seconde.  En  divisant  le  carré  de  celte 
vitesse  de  la  lune  par  le  rayon  de  son  orbite,  on  doit  obtenir  la  me- 
sure de  la  force  qui  agit  sur  l’unité  de  masse  de  la  lune  (§  289)  ; on 
trouve  ainsi  le  nombre  0,002706.  Ce  nombre  diffère  à peine  de  ce- 
lui que  nous  venons  de  trouver  pour  l’intensité  de  la  pesanteur  re- 
lative à un  corps  qui  serait  placé  à la  môme  distance  du  centre  de  la 
terre  que  la  lune  : si  l'on  néglige  la  petite  différence  qui  existe  en- 
tre ces  deux  nombres  0,002724  et  0,002706,  on  voit  que  la  force 
qui  retient  la  lune  dans  son  orbite  est  bien  la  môme  que  celle  qui 
fait  tomber  les  corps  à la  surface  de  la  terre,  en  tenant  compte  de 
ce  que  l’intensité  de  cette  force  varie  en  raison  inverse  du  carré  de 
la  distance  au  centre  de  la  terre.  La  théorie  de  Newton  explique 
d'ailleurs,  sans  la  moindre  difficulté,  pourquoi  les  deux  nombres 
que  nous  venons  d'obtenir  ne  sont  pas  tout  à fait  égaux. 

§ 294.  La  force  qui  agit  sur  la  lune,  et  qui  change  à chaque  in- 
stant la  grandeur  et  la  direction  de  sa  vitesse  dans  son  mouvement 
autour  de  la  terre,  n’étant  autre  chose  que  la  pesanteur  terrestre, 
on  doit  en  conclure  que  la  terre  exerce,  aussi  bien  que  le  soleil. 
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une  sorte  d’attraction  sur  tous  les  corps  qui  existent  dans  1 espace; 
et  que  l'intensité  de  cette  attraction  varie  en  raison  inverse  du 
carré  de  la  distance  qui  existe  entre  le  corps  qui  y est  soumis  et  le 
centre  de  la  terre. 

Le  soleil  ne  doit  pas  échapper  à celte  attraction  de  la  terre  ; 
d’ailleurs  la  terre,  qui  est  une  planète,  est  attirée  par  le  soleil 
comme  toutes  les  autres  planètes  : le  soleil  et  la  terre  s'attirent 
donc  mutuellement.  L'existence  de  satellites  qui  se  meuvent  au- 
tour de  Jupiter,  de  Saturne,  d’Uranus  et  de  Neptune,  montre  que 
chacune  de  ces  planètes  exerce  une  attraction  sur  les  corps  qui  1 en- 
vironnent ; et  l'on  peut  en  conclure  de  même  qu  elles  doivent  attirer 
le  soleil,  comme  elles  sont  attirées  par  lui.  C'est  en  se  fondant  sur 
des  considérations  de  ce  genre,  que  Newton  fut  conduit  à admettre 
que  deux  corps  quelconques,  placés  comme  on  voudra  dans  l’es- 
pace, gravitent  l’un  vers  l'autre,  c’est-à-dire  tendent  à se  rappro- 
cher, comme  s’ils  s’attiraient  mutuellement.  11  admit,  en  outre  : 

1 0 Que  les  forces  qui  se  développent  ainsi  entre  les  deux  corps  sont 
égales  entre  elles,  et  agissent  en  sens  contraires,  suivant  la  ligne 
droite  qui  joint  les  deux  corps  ; 2°  que  l’intensité  de  chacune  de  ces 
deux  forces  est  proportionnelle  aux  masses  des  deux  corps,  et  en 
raison  inverse  du  carré  de  la  distance  qui  les  sépare.  Tel  est  le 
grand  principe  de  la  gravitation  universelle , dont  f exactitude  a 
été  confirmée  depuis,  de  la  manière  la  plus  complète,  et  qui  a con- 
duit à un  grand  nombre  de  résultats  des  plus  importants. 

Les  corps  célestes  étant  formés  de  la  réunion  d'un  grand  nombre 
de  molécules  matérielles,  on  doit  regarder  la  gravitation  comme 
existant  de  molécule  à molécule.  Ainsi,  toutes  les  molécules  de  la 
terre  attirent  à elles  une  molécule  placée  près  de  la  surface  du  globe 
terrestre  : cette  dernière  molécule  se  trouve  donc  soumise  à 1 action 
d'autant  do  forces  qu’il  y a de  molécules  dans  la  terre,  et  c’est  la 
résultante  de  toutes  ces  forces  qui  constitue  ce  que  l'on  appelle  son 
poids.  Les  diverses  molécules  d'un  même  corps,  étant  attirées  cha- 
cune par  toutes  les  molécules  de  la  terre,  se  trouvent  dans  les  mê- 
mes conditions  que  si  chacune  d’elles  était  soumise  à la  force  uni- 
que, résultant  de  la  composition  de  toutes  les  forces  qui  lui  sont 
réellement  appliquées.  La  résultante  générale  de  toutes  les  résul- 
tantes partielles,  correspondant  ainsi  aux  diverses  molécules  du 
corps,  est  ce  que  l’on  appelle  le  poids  du  corps  ; c’est  cette  résultante 
générale  qui  détermine  le  mouvement  que  prend  le  corps  quand  on 
l'abandonne  à lui-même,  et  que  rien  ne  s'oppose  à ce  qu’il  se  rap- 
proche de  la  terre.  Il  en  est  de  même  de  l'action  exercée  par  le  so- 
leil sur  une  planète;  chaque  molécule  de  la  planète  est  attirée  à la 
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fois  par  toutes  les  molécules  du  soleil,  et  peut  être  regardée  comme 
soumise  à la  résultante  de  toutes  ces  attractions  ; la  résultante  gé- 
nérale de  toutes  les  résultantes  partielle^  correspondant  à chaque 
molécule,  est  la  force  qui  produit  à chaque  instant  les  changements 
de  grandeur  et  de  direction  qu'éprouve  la  vitesse  de  la  planète. 

§ 295.  Perturbation*  du  mouvement  de*  planète*.  — En 
se  basant  sur  l'existence  de  la  gravitation  universelle,  telle  que  nous 
venons  de  la  faire  connaître,  il  est  aisé  de  se  faire  une  idée  générale 
des  circonstances  que  doivent  présenter  les  mouvements  des  divers 
corps  de  notre  système  planétaire. 

Newton  a trouvé  qu’uno  planète,  attirée  vers  un  point  fixe,  en 
raison  inverse  du  carré  de  la  distance  qui  la  sépare  de  ce  point,  doit 
décrire  une  section  conique  ayant  ce  point  fixe  pour  foyer  (§  292). 
Les  planètes  ne  sont  pas  précisément  dans  ce  cas  ; le  soleil,  qui  les 
attire,  n'est  pas  plus  fixe  dans  l'espace  que  chacune  d’elles.  Mais  si 
l'on  étudie  les  mouvements  que  prennent  simultanément  le  soleil  et 
une  planète,  par  suite  de  leur  attraction  mutuelle,  en  supposant 
qu’ils  ne  soient  d'ailleurs  soumis  à faction  d’aucune  autre  force, 
on  trouve  que  chacun  de  ces  deux  corps  décrit  une  section  conique 
ayant  pour  foyer  leur  centre  de  gravité  commun  ; et  en  cherchant 
quelles  apparences  présenterait  le  mouvement  de  la  planète,  pour 
un  observateur  qui  serait  placé  sur  le  soleil,  et  qui  participerait  au 
mouvement  de  cet  astre,  on  reconnaît  que  la  planète  lui  semblerait 
décrire  une  section  conique  ayant  le  soleil  pour  foyer  : les  mouve- 
ments absolus  du  soleil  et  de  la  planète  autour  de  leur  centre  de 
gravité  commun,  et  le  mouvement  relatif  de  la  planète  autour  du 
soleil  regardé  comme  immobile,  sont  de  même  nature  que  le  mou- 
vement d’une  planète  attirée  vers  un  point  fixe,  en  raison  inverse 
du  carré  de  la  distance  à ce  point. 

La  loi  du  mouvement  elliptique  de  chacune  des  planètes  autour 
du  soleil,  telle  que  Kepler  l’a  établie,  ne  peut  se  rapporter  évidem- 
ment qu’au  mouvement  relatif  de  la  planète  autour  du  soleil  re- 
gardé comme  immobile;  d’après  ce  que  nous  venons  do  dire,  cette 
loi  serait  complètement  d’accord  avec  le  principe  de  la  gravitation 
universelle,  si  le  soleil  et  la  planète  que  l’on  considère  n’étaient 
soumis  qu’à  leur  attraction  mutuelle.  Mais  il  n’en  est  pas  ainsi. 
L’existence  d’un  grand  nombre  de  planètes  qui  circulent  autour  du 
soleil  fait  que  ce  dernier  astre  est  attiré  à la  fois  par  toutes  les  pla- 
nètes, et  que  chaque  planète  est  aussi  attirée,  non-seulement  par 
le  soleil/mais  encore  par  toutes  les  autres  planètes.  Il  doit  donc  en 
résulter,  pour  chacun  des  corps  du  système  planétaire,  un  mouve- 
ment beaucoup  plus  complexe  que  celui  dont  nous  venons  de  parler. 

46. 
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Si  Képler  a trouvé  que  chaque  planète  décrit  une  ellipse  dont  le 
soleil  occupe  un  des  foyers,  c'est  parce  que  le  mouvement  relatif 
de  la  planète  autour  du  soleil  ne  diffère  pas  beaucoup  du  mouve- 
ment elliptique.  La  différence  est  heureusement  assez  faible  pour 
n'avoir  pas  empêché  Képler  de  trouver  la  loi  simple  qu'il  a fait  con- 
naître ; mais  cette  différence  n'en  existe  pas  moins , et  la  loi  de 
Képler  ne  doit  être  regardée  que  comme  une  loi  approximative. 

§ 296.  Le  peu  de  différence  entre  le  mouvement  réel  d’une  pla- 
nète autour  du  soleil,  et  le  mouvement  elliptique  qu  elle  posséderait 
autour  de  cet  astre,  si  toutes  les  autres  planètes  n'existaient  pas, 
montre  que  les  attractions  qu  elle  éprouve  de  la  part  de  ces  autros 
planètes  n’ont  que  très  peu  d'influence  sur  son  mouvement.  Ces 
attractions  sont  donc  très  petites,  par  rapport  à l'attraction  qui 
émane  du  soleil  : il  en  résulte  nécessairement  que  les  masses  des 
planètes  sont  très  petites  par  rapport  à la  masse  du  soleil. 

En  regardant  chaque  planète  comme  n'étant  attirée  que  par  le 
soleil,  on  n'est  pas  rigoureusement  dans  la  réalité,  mais  on  ne  s'en 
éloigne  pas  beaucoup,  quant  au  résultat  auquel  on  parvient,  à cause 
de  la  faiblesse  des  masses  des  planètes,  relativement  à celle  du 
soleil.  Le  mouvement  elliptique  d'une  planète  autour  du  soleil,  dû 
à la  seule  attraction  de  cet  astre,  peut  être  considéré  comme  étant 
une  première  approximation  du  mouvement  qu’elle  prend  réelle- 
ment, sous  l’action  simultanée  des  diverses  forces  qui  lui  sont 
appliquées.  Les  attractions  que  la  planète  éprouve  de  la  part  de 
toutes  les  autres  planètes  ne  font  que  l’écarter  de  petites  quantités 
du  mouvement  elliptique  dont  elle  aurait  été  animée  sans  cela  ; les 
modifications  qu’elles  produisent  dans  son  mouvement  sont  ce  qu'on 
nomme  des  perturbations  ou  des  inégalités. 

Pour  simplifier  l’étude  du  mouvement  complexe  que  prend  une 
planète,  sous  l'action  du  soleil  et  des  autres  planètes,  on  imagine 
qu'une  planète  fictive  se  meuve  conformément  aux  lois  du  mouve- 
ment elliptique,  sur  une  orbite  dont  les  éléments  varient  peu  à peu 
et  progressivement,  et  que  la  planète  réelle  oscille  de  part  et 
d’autre  de  cette  planète  fictive,  sans  jamais  s’en  écarter  beaucoup. 
Les  changements  progressifs  des  éléments  du  mouvement  ellipti- 
que de  la  planète  fictive  sont  ce  qu'on  nomme  les  inégalités  sécu- 
laires de  la  planète  que  l'on  considère  : les  oscillations  de  la  planète 
réelle  de  part  et  d’autre  de  la  planète  fictive  sont  dues  à ce  qu'on 
nomme  ses  inégalités  périodiques.  Le  mouvement  du  plan  de 
l’écliptique  dans  l’espace  (§  164),  et  le  changement  de  position  du 
périhélie  de  la  terre,  dans  ce  plan  (§  1 65),  sontdes  inégalités  sécu- 
laires du  mouvement  de  la  terre,  que  l'observation  a fait  connaître. 
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et  dont  la  théorie  de  la  gravitation  universelle  rend  complètement 
compte. 

§ 297.  Un  des  résultats  les  plus  remarquables  auxquels  on  a été 
conduit,  en  cherchant  à déterminer  les  perturbations  du  mouve- 
ment des  planètes,  c’est  que  les  grands  axes  des  orbites  elliptiques 
variables  sur  lesquelles  so  meuvent  les  planètes  fictives  dont  nous 
venons  de  parler,  conservent  constamment  les  mêmes  valeurs  : les 
inégalités  séculaires  de  chaque  planète  affectent  tous  les  éléments 
de  son  mouvement  elliptique,  à l'exception  du  grand  axe  de  l'el- 
lipse, qui  reste  toujours  le  même.  La  durée  de  la  révolution  d’une 
planète  autour  du  soleil  est  liée  à la  longueur  du  grand  axe  de  son 
orbite  par  la  troisième  loi  de  Képler;  l'invariabilité  du  grand  axe 
entraîne  donc  en  même  temps  1 invariabilité  de  la  durée  de  sa  ré- 
volution. 

Les  excentricités  des  orbites  des  diverses  planètes,  et  les  incli- 
naisons de  leurs  plans  sur  le  plan  fixe  avec  lequel  coïncidait  le 
plan  de  l'écliptique  à une  époque  déterminée,  prennent  peu  à peu 
des  valeurs  différentes  de  celles  qu'elles  avaient  d’abord.  Maison 
a reconnu  que  les  variations  de  ces  éléments,  quoiqu’elles  s'effec- 
tuent dans  le  même  sens  pour  chacun  d’eux  pendant  un  grand 
nombre  de  siècles,  n’en  sont  pas  moins  périodiques  ; chacun  de  ces 
éléments,  après  avoir  constamment  augmenté,  ou  constamment 
diminué,  pendant  un  certain  temps,  variera  ensuite  en  sens  con- 
traire , de  manière  à se  rapprocher  do  sa  valeur  primitive.  On  a 
démontré  que  ces  excentricités  et  ces  inclinaisons,  qui  ont  actuel- 
lement de  petites  valeurs,  resteront  toujours  petites,  en  sorte  qu  elles 
ne  feront  jamais  qu’osciller  entre  des  limites  restreintes. 

C’est  dans  l’ensemble  des  résultats  que  nous  venons  d'indiquer 
relativement  aux  grands  axes,  aux  excentricités  et  aux  inclinai- 
sons des  orbites  elliptiques  des  planètes,  que  consiste  la  stabilité 
du  système  du  monde,  telle  qu’elle  a été  établie  par  les  géomètres. 
On  voit,  en  effet,  qu’il  s’ensuit  nécessairement  que  les  orbites  des 
planètes  conserveront  toujours  à peu  près  les  mômes  dimensions  et 
les  mêmes  positions  relatives  autour  du  soleil. 

§ 298.  .vinsse»  de»  planète».  — La  théorie  de  la  gravitation 
universelle  a permis  d’arriver  à la  connaissance  des  masses  des 
divers  corps  qui  composent  notre  système  planétaire.  Nous  allons 
voir  par  quelles  considérations  on  est  parvenu  à les  déterminer. 

Commençons  par  la  terre,  et  cherchons  à calculer  le  rapport  de 
sa  masse  à la  masse  du  soleil.  Si  nous  pouvons  trouver  les  gran- 
deurs des  attractions  que  le  soleil  et  la  terre  exercent  sur  l’unité 
de  masse  d’un  corps,  et  à la  même  distance,  il  est  clair  que  le  rap- 
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port  de  ces  attractions  sera  précisément  celui  des  masses  du  soleil 
et  de  la  terre.  Or,  nous  savons  que  la  vitesse  acquise  par  un  corps 
après  une  seconde  de  chute,  à la  surface  de  la  terre,  est  de 
9"‘,8088  par  seconde;  le  nombre  9,8088  sert  donc  de  mesure  à 
l’attraction  de  la  terre  sur  l’unité  de  masse  d'un  corps  placé  près  de 
sa  surface.  Si  le  torps  se  trouvait  à une  distance  23  984  fois  plus 
grande  du  centre  de  la  terre,  c’est-à-dire  à la  distance  qui  sépare 
la  terre  du  centre  du  soleil  (§  1 48),  l’attraction  que  la  terre  exer- 
cerait sur  l’unité  de  masse  de  ce  corps  serait  égale  à 9,8088  divisé 
par  le  carré  de  23  984  ; elle  serait  donc  représentée  par  le  nombre 
0,  000  000  017  051  8.  Mais  le  mouvement  de  la  terre  autour  du 
soleil  nous  permet  de  trouver  aussi  la  grandeur  de  l'attraction  que  le 
soleil  exerce  sur  l’unité  de  masse  placée  à la  même  distance  de  la 
terre  au  centre  du  soleil  Observons  que  la  circonférence  de  l'orbite 
de  la  terre,  supposée  circulaire,  est  23  984  fois  plus  grande  que  la 
circonférence  de  la  terre  qui  est  de  40  millions  de  mètres;  divi- 
sons la  longueur  de  la  circonférence  de  cette  orbite  par  le  nombre 
de  secondes  contenues  dans  l’année  sidérale  (§  1 87),  et  nous  trou- 
verons la  vitesse  de  la  terre,  qui  est  de  30  399“, 75  par  seconde  ; 
divisons  enfin  le  carré  de  cette  vitesse  de  la  terre  par  le  rayon  de 
l’orbite  terrestre,  ou  par  23  984  fois  le  rayon  de  la  terre,  et  nous 
aurons  la  mesure  de  l’attraction  exercée  par  le  soleil  sur  l’unité  de 
masse  de  la  terre  (§  289)  : on  trouve  ainsi  0,006  052  55  pour  la 
mesure  de  cette  attraction.  D’après  cela , les  attractions  exercées 
par  le  soleil  et  par  la  terre,  sur  l’unité  de  masse  d’un  corps  placé  à 
la  distance  qui  sépare  la  terre  du  centre  du  soleil,  sont  représen- 
tées , la  première  par  le  nombre  0, 006  052  55,  et  la  seconde  par 
le  nombre  0,  000  000  017  051  8 ; le  rapport  de  ces  deux  nombres, 
qui  est  égal  à 354  936,  sera  le  rapport  de  la  masse  du  soleil  à celle 
de  la  terre.  On  en  conclut  donc  que  la  masse  du  soleil  est  égale  à 
354  936  fois  celle  de  la  terre , ou  bien  encore  que,  si  l'on  repré- 
sente la  masse  du  soleil  par  1 , la  masse  de  la  terre  sera  repré- 
sentée par  la  fraction  3 , t'9  3 ,, . 

La  considération  du  mouvement  de  l’un  des  satellites  de  Jupiter 
autour  de  celle  planète  permet  de  trouver  la  mesure  de  l’attraction 
que  la  planète  exerce  sur  l’unité  de  masse  de  ce  satellite.  En  opé- 
rant comme  nous  venons  de  le  faire,  on  peut  en  déduire  la  mesure 
de  l'attraction  de  Jupiter  sur  l'unité  de  masse  d’un  corps  placé  à 
une  distance  de  son  centre  égale  à la  distance  de  la  terre  au  centre 
d4  soleil  ; en  comparant  ensuite  cette  attraction  à celle  que  le  soleil 
exerce  sur  l unilé  de  masse  de  la  terre  et  que  nous  venons  de  cal- 
culer. on  en  conclut  le  rapport  de  la  masse  de  Jupiter  à la  masse 
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du  soleil.  Le  môme  moyen  peut  servir  à déterminer  les  masses  de 
Saturne , d’Uranus  et  de  Neptune. 

Quant  aux  planètes  telles  que  Mercure,  Vénus  et  Mars,  qui 
n'ont  pas  de  satellites , on  ne  peut  pas  déterminer  les  rapports  de 
leurs  masses  à la  masse  du  soleil,  en  suivant  la  marche  qui  vient 
d'être  indiquée.  On  a recours  alors  aux  perturbations  que  chacune 
de  ces  planètes  détermine  par  son  action  sur  les  autres  corps  du 
système  planétaire  ; la  grandeur  des  perturbations  que  produit 
une  planète  dépend  en  effet  du  rapport  qui  existe  entre  sa  masse 
et  celle  du  soleil,  et  l'on  conçoit  que,  si  ces  perturbations  ont  été 
mesurées  directement  par  l'observation  des  positions  successives 
des  astres  qui  les  éprouvent , on  peut  en  déduire  la  valeur  de  la 
masse  de  la  planète  qui  les  a occasionnées. 

C'est  en  employant  les  diverses  méthodes  qui  viennent  d'être 
indiquées,  qu’on  a trouvé  les  valeurs  suivantes  pour  les  masses  des 
planètes  principales,  évaluées  en  prenant  la  masse  du  soleil  pour 
unité  : 


NOMS  DES  PLANÈTES. 

MASSES. 

NOMS  DES  PLANÈTES. 

MASSES. 

4 

4 

2 025  810 

4 

1 05  0 

4 

■404  84  1 
4 

3 5 0 0 

4 

354 036 

4 » 

2 4 0 0 0 
4 

2 680  337 

4 4 4 4 6 

On  ne  sait  rien  relativement  aux  masses  des  diverses  planètes 
comprises  entre  Mars  et  Jupiter,  si  ce  n’est  que  ces  masses  sont 
très  petites. 

La  masse  de  la  lune  est  ^ de  celle  de  la  terre. 

Quant  aux  comètes,  on  a pu  s'assurer  dans  plusieurs  circon- 
stances que  leurs  masses  sont  extrêmement  petites  par  rapport  aux 
masses  des  planètes.  Leur  mouvement  est  souvent  troublé  d'une 
manière  considérable,  par  l’action  quelles  éprouvent  de  la  part  des 
planètes  dans  le  voisinage  desquelles  elles  viennent  à passer;  si 
leurs  masses  n'étaient  pas  très  petites  relativement  à celles  de  ces 
planètes,  elles  produiraient  en  mémo  temps  des  modifications  ap- 
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préciables  dans  le  mouvement  de  ces  derniers  astres  : or,  on  n'a 
jamais  trouvé,  dans  le  mouvement  des  planètes,  rien  qui  pût  être 
attribué  à l'action  perturbatrice  des  comètes.  Il  est  même  arrivé 
qu'une  comète  a traversé  le  système  des  satellites  de  Jupiter  sans 
que  les  mouvements  de  ces  satellites  aient  été  troublés  en  aucune 
manière. 

§ 299.  Peanntenr  A In  surface  du  soleil  et  des  planètes. 

— L'attraction  que  le  soleil  et  les  planètes  exercent  sur  tous  les 
corps  qui  les  environnent  doit  s'exercer  en  particulier  sur  les  corps 
placés  près  de  leur  surface  ; et  il  doit  en  résulter  des  phénomènes 
analogues  à ceux  que  produit  la  pesanteur  à la  surface  de  la  terre. 
Les  corps  qu’on  abandonnerait  à eux-mêmes,  dans  le  voisinage  de 
la  surface  du  soleil,  tomberaient  sur  cette  surface  ; si  des  obstacles 
s’opposaient  à leur  chute , ils  exerceraient  des  pressions  sur  ces 
obstacles.  Il  en  est  de  même  pour  les  corps  situés  dans  le  voisinage 
de  la  surface  d’une  quelconque  des  planètes.  Mais  cette  pesanteur, 
à la  surface  des  planètes  et  du  soleil,  ne  s’exerce  pas  partout  avec 
la  même  intensité  ; elle  dépend  à la  fois  de  la  masse  du  globe  sur 
la  surface  duquel  on  la  considère,  et  du  rayon  de  ce  globe,  c’est-à- 
dire  de  la  distance  qui  sépare  la  surface  du  point  central  où  toute 
la  masse  pourrait  être  concentrée  sans  que  l'attraction  totale  quelle 
exerce  fût  sensiblement  altérée.  11  n’est  pas  difficile  de  calculer 
l'intensité  de  la  pesanteur  à la  surface  du  soleil  ou  d’une  planète, 
pn  tenant  compte  des  deux  éléments  dont  nous  venons  de  parler. 
Faisons  ce  calcul  pour  le  soleil. 

L’intensité  de  la  pesanteur  sur  la  terre  étant  représentée  par  1 , 
celle  qui  existe  sur  la  surface  du  soleil  serait  représentée  par 
354  936,  si  le  rayon  du  soleil  était  égal  à celui  de  la  terre.  Mais  le 
rayon  du  soleil  est  1 1 2 fois  plus  grand  que  celui  de  la  terre  (§  1 50); 
l’attraction  exercée  par  le  soleil  sur  sa  surface  est  donc  12  544  fois 
plus  petite  que  si  son  rayon  était  égal  à celui  de  la  terre  (12  544  est 
le  carréde  112).  En  divisant  354  936  par  1 2 544,  on  trouve  28,30 
qui  est  la  mesure  de  l'intensité  de  la  pesanteur  à la  surface  du 
soleil:  cette  intensité  est  plus  de  28  fois  plus  grande  que  celle  de 
la  pesanteur  sur  la  terre. 

Pour  se  faire  une  juste  idée  de  ce  quo  signifie  ce  résultat,  on 
peut  concevoir  que  l’on  se  serve  d’un  appareil  à ressort,  tel  que 
ceux  que  l’on  emploie  souvent  pour  peser  les  corps.  Cet  appareil 
étant  gradué,  il  suffit  de  suspendre  un  corps  au  crochet  dont  il  est 
muni,  pour  que  la  position  que  prend  un  index  ou  une  aiguille  mo- 
bile le  long  de  la  graduation,  indique  toutde  suite  le  poids  du  corps. 
Supposons  donc  que  I on  suspende  à cet  appareil  un  corps  pesant 
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1 kilogramme,  l'aiguille  s'arrêtera,  sur  la  graduation,  à la  division 
qui  correspond  à 4 kilogramme.  Si  ce  même  appareil,  supportant 
le  même  corps,  était  situé  près  de  la  surface  du  soleil,  le  ressort 
se  trouverait  beaucoup  plus  tendu  qu’il  ne  l’est  sur  la  terre  : l’ai- 
guille s’arrêterait  à la  division  correspondant  à 28k,l,3. 

Ce  que  nous  venons  de  dire  relativement  à la  pesanteur  sur  la 
surface  du  soleil,  nous  pouvons  évidemment  le  répéter  sans  la 
moindre  difficulté  pour  les  diverses  planètes  et  pour  la  lune.  Le 
tableau  suivant  contient  les  résultats  auxquels  on  arrive  ainsi  : 


NOMS 

DES  CORPS  CÉLESTES. 

PESANTEUR 
A LA  SURFACE. 

NOMS 

DES  CORPS  CÉLESTES. 

PESANTEUR 
A LA  SURFACE. 

Soleil 

28,30 

Jupiter 

2,45 

Mercure 

1,15 

Saturne 

1,09 

Vénus 

0,91 

Uranus 

1,05 

La  Terre 

1,00 

Neptune 

• 1,10 

Mars 

0,50 

Lune 

0,10 

§ 300.  Perturbations  du  mouvement  de  la  lune.  — Le 

mouvement  de  révolution  de  la  lune  autour  de  la  terre  est  dû  à 
l’attraction  que  la  terre  exerce  sur  la  lune.  L’orbite  de  la  lune  serait 
une  ellipse  ayant  la  terre  pour  foyer,  et  cette  orbite  serait  décrite 
conformément  à la  loi  des  aires,  si  la  terre  et  la  lune  existaient 
seules  dans  l’espace.  L’existence  des  autres  corps  du  système  pla- 
nétaire, et  surtout  du  soleil,  fait  qu’il  est  loin  d’en  être  ainsi;  la 
lune  éprouve  dans  son  mouvement  des  perturbations  considérables, 
beaucoup  plus  grandes  que  celles  qu’éprouvent  les  planètes.  La 
lune  est  incomparablement  plus  rapprochée  de  la  terre  que  du 
soleil;  en  sorte  que,  si  la  masse  du  soleil  était  peu  différente  de 
celle  de  la  terre,  il  ne  produirait  dans  le  mouvement  de  la  lune  que 
des  inégalités  à peine  sensibles.  Mais  la  masse  du  soleil  est  telle- 
ment grande  par  rapport  à celle  de  la  terre,  que  son  action  per- 
turbatrice sur  la  lune  produit  des  modifications  très  importantes 
dans  le  mouvement  de  ce  satellite.  Aussi  le  calcul  de  toutes  les 
inégalités  du  mouvement  de  la  lune,  qui  ne  sont  pas  assez  petites 
pour  pouvoir  être  négligées,  constitue-t-il  la  question  la  plus  com- 
plexe de  l’astronomie  mathématique. 

Nous  allons  voir  quelques  exemples  des  inégalités  que  faction 
du  soleil  détermine  dans  le  mouvement  de  la  lune.  Mais  pour  cela, 
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il  est  nécessaire  que  nous  nous  fassions  d'abord  une  idée  nette  de 

la  manière  dont  le  soleil  peut  agir  pour  produire  ces  inégalités. 

A chaque  instant,  la  terre  et  la  lune,  attirées  toutes  deux  par 
le  soleil,  tombent  l’une  et  l’autre  vers  cet  astre  central.  Les  détails 
dans  lesquels  nous  sommes  entré  précédemment  (§  290)  expliquent 
suffisamment  ce  qu'on  doit  entendre  par  celte  chute  de  la  terre  et 
de  la  lune  vers  le  soleil.  Si  les  attractions  du  soleil,  sur  l'unité  de 
masse  de  la  terre  et  sur  l’unité  de  masse  de  la  lune,  étaient  égales 
et  avaient  des  directions  parallèles,  la  chute  des  deux  corps  vers  le 
soleil  se  produirait  exactement  de  la  même  manière,  et  il  n’en  ré- 
sulterait aucun  changement  dans  les  positions  relatives  de  la  lune 
et  de  la  terre;  la  lune  occuperait  successivement,  par  rapport  à la 
terre,  exactement  les  mêmes  positions  que  si  le  soleil  n'exerçait 
son  attraction  sur  aucun  des  deux  corps.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi  : 
l’attraction  du  soleil  sur  l’unité  de  masse  de  la  lune  est  tantôt  plus 
grande,  tantôt  plus  petite  que  l'attraction  qu’il  exerce  sur  l'unité  de 
masse  de  la  terre,  suivant  que  la  distance  qui  le  sépare  de  la  lune 
est  plus  petite  ou  plus  grande  que  celle  qui  existe  entre  la  terre  et 
lui.  En  outre,  ces  attraciions  ne  sont  pas  dirigées  exactement  do 
même , puisque  leurs  directions  passent  toujours  par  le  centre  du 
soleil  ; il  n’v  a d’exception  que  lorsque  la  lune  est  en  opposition  ou  en 
conjonction,  auquel  cas  les  directions  des  forces  qui  tendent  à rap- 
procher la  terre  et  la  lune  du  soleil  se  confondent  en  une  seule.  Celte 
différence  de  grandeur  et  de  direction , des  actions  exercées  par  le 
soleil  sur  l’unité  de  masse  de  la  terre  et  de  la  lune,  doit  donc  occa- 
sionner certaines  modifications  dans  les  positions  que  la  lune  occupe 
successivement  par  rapport  à la  terre  Pour  arriver  à la  connais- 
sance de  ces  modifications,  il  nous  suffira  de  raisonner  comme  on 
le  fait  toutes  les  fois  qu'il  s'agit  d’étudier  le  mouvement  relatif  d un 
corps  par  rapport  à un  autre  corps  qui  est  lui-même  en  mouvement. 

Nous  imaginerons  donc  qu’on  attribue  à l'ensemble  de  la  terre 
et  de  la  lune  un  mouvement  commun,  égal  et  contraire  au  mouve- 
ment que  possède  réellement  la  terre  autour  du  soleil;  les  positions 
relatives  de  la  lune  et  de  la  terre  ne  seront  nullement  altérées  par 
l'existence  de  ce  mouvement  commun  : mais  il  en  résultera  que  la 
terre  sera  réduite  au  repos,  et  que  le  mouvement  total  dont  la  lune 
se  trouvera  ainsi  animée  sera  précisément  le  mouvement  que  nous 
cherchons  à étudier,  c’est-à-dire  le  mouvement  relatif  de  la  lune 
autour  de  la  terre.  Or,  attribuer  à l’ensemble  de  la  terre  et  de  la 
lune  un  mouvement  commun  égal  et  contraire  au  mouvement  réel 
de  la  terre,  cela  revient  à appliquer,  à chaque  unité  de  masse  de 
chacun  de  ces  deux  corps,  une  force  égale,  parallèle  et  de  sens  con- 
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traire  à l’attraction  que  le  soleil  exerce  sur  l’unité  de  masse  de  la 
terre.  On  peut  donc  dire  que  le  mouvement  relatif  de  la  lune  autour 
de  la  terre  est  dû  aux  actions  simultanées  de  trois  forces,  savoir  : 
I"  l'attraction  que  la  lune  éprouve  de  la  part  de  la  terre;  2°  celle 
qu’elle  éprouve  de  la  part  du  soleil  ; 3°  une  force  qui,  pour  chaque 
unité  de  masæ  de  la  lune,  est  égale,  parallèle  et  de  sens  contraire 
à l’attraction  du  soleil  sur  l’unité  de  masse  de  la  terre.  Si  le  mouve- 
ment relatif  de  la  lune  autour  de  la  terre  était  dû  uniquement  à la 
première  de  ces  trois  forces,  il  s’effectuerait  conformément  aux 
deux  premières  lois  trouvées  par  Kepler  pour  le  mouvement  des 
planètes  autour  du  soleil.  Les  deux  dernières  forces  tendent  à 
rendre  ce  mouvement  différent  de  ce  qu’il  serait  si  la  première 
agissait  seule  : la  résultante  de  ces  deux  dernières  forces  constitue 
donc  la  force  perturbatrice  due  à la  présence  du  soleil,  c’est-à-dire 
la  force  qui  produit  toutes  les  perturbations  du  mouvement  de 
lune  occasionnées  par  l’action  de  cet  astre. 

§ 30t.  Passons  maintenant  à l’examen  de  quelques-uns  des 
effets  produits  par  la  force  perturbatrice  dont  nous  venons  de 
parler. 

Lorsque  la  lune  est  en  conjonction,  elle  est  plus  rapprochée  du 
soleil  que  la  terre  ; et,  par  conséquent , l’unité  de  masse  de  la  lune 
est  plus  fortement  attirée  par  le  soleil  que  l’unité  de  masse  de  la 
terre.  Pour  avoir  la  force  perturbatrice  à cet  instant,  il  faut,  comme 
nous  l’avons  dit,  chercher  la  résultante  de  l’attraction  exercée  par 
le  soleil  sur  la  lune,  et  d’une  force  qui,  pour  chaque  unité  de  masse 
de  la  lune,  est  égale,  parallèle  et  de  sens  contraire  à l’attraction  du 
soleil  sur  l’unité  de  masse  de  la  terre.  La  première  de  ces  deux 
composantes  est  dirigée  de  la  lune  vers  le  soleil  ; la  seconde  com- 
posante est  plus  petite  que  la  première,  et  lui  est  d’ailleurs  direc- 
tement opposée,  à cause  de  la  position  particulière  que  nous  sup- 
posons à la  lune  : la  résultante  de  ces  deux  forces  est  donc  égale 
à l’excès  de  la  première  sur  la  seconde,  et  agit  dans  le  sens  de  la 
première,  c'est-à-dire  quelle  tend  à éloigner  la  lune  de  la  terre. 

Lorsque  la  lune  est  en  opposition,  elle  est  plus  éloignée  du  soleil 
que  la  terre  ; et  par  suite  l'attraction  qu  elle  éprouve  de  la  part  du 
soleil  est  plus  petite  que  celle  qu'éprouve  la  terre,  à égalité  do 
masse  ; la  force  que  nous  devons  composer  avec  l’attraction  du  so- 
leil sur  la  lune,  pour  avoir  la  force  perturbatrice,  est  donc  plus 
grande  que  cette  attraction,  et  lui  est  encore  directement  opposée  : 
il  en  résulte  que,  dans  celte  nouvelle  position  de  la  lune,  la  force 
perturbatrice  tend  encore  à l'éloigner  de  la  terre. 

Lors  des  quadratures,  la  terre  et  la  lune  étant  sensiblement  à la 

47 


Digitized  by  Google 


554  GRAVITATION  UNIVERSEI.Lt. 

même  distance  du  soleil,  les  deux  composantes  de  la  force  pertur- 
batrice ont  la  même  valeur;  et  comme  elles  sont  encore  à peu  près 
directement  opposées  l’une  à l'autre,  à cause  de  la  grande  distance 
du  soleil,  il  s’ensuit  que  la  force  perturbatrice  est  très  petite  relati- 
vement à ce  qu  elle  est  lors  des  syzygies. 

D’après  cela,  on  voit  qu’en  moyenne  la  force  perturbatrice  due  à 
la  présence  du  soleil  tend  à éloigner  la  lune  de  la  terre  ; le  soleil 
soutient  la  lune  à une  distance  de  la  terre  plus  grande  que  celle  à 
laquelle  elle  se  trouverait  sans  l’action  de  cet  astre.  Mais  on  com- 
prend que  cet  te  action  du  soleil  sur  la  lune  doit  se  faire  sentir  plus 
ou  moins  énergiquement,  suivant  que  le  soleil  est  plus  ou  moins 
rapproché  de  la  terre  et  de  la  lune  ; lorsque  le  soleil  est  à son  pé- 
rigée, il  doit  soutenir  la  lune  à une  plus  grande  distance  de  la  terre 
que  lorsqu'il  est  à son  apogée.  L’orbite  de  la  lune  doit  donc  se 
contracter  peu  à peu  pendant  tout  le  temps  que  le  soleil  met  à aller 
de  son  périgée  à son  apogée,  pour  se  dilater  ensuite  pendant  que 
le  soleil  revient  de  son  apogée  à son  périgée. 

Ces  alternatives  d'augmentation  et  de  diminution  de  la  distance 
moyenne  de  la  lune  à la  terre  amènent  des  changements  analogues 
dans  la  durée  de  sa  révolution  sidérale.  La  troisième  loi  de  Képler, 
qui  convient  aux  satellites  aussi  bien  qu  aux  planètes,  monlre  en 
effet  que  plus  la  distance  moyenne  d’un  satellite  à sa  planète  est 
petite,  moins  il  met  de  temps  à faire  un  tour  entier  autour  de  cette 
planète.  La  durée  de  la  révolution  de  la  lune  autour  de  la  terre  doit 
donc  diminuer,  lorsque  son  orbite  se  contracte,  et  augmenter  au  con- 
traire,  lorsque  son  orbite  se  dilate;  cette  durée  doit  être  à son 
maximum  lorsque  le  soleil  est  à son  périgée,  c’est-à-dire  vers  le 
1"  janvier,  et  à son  minimum  six  mois  plus  tard,  vers  le  1er  juillet. 

Ce  changement  périodique  dans  la  durée  de  la  révolution  de  la 
lune  est  une  des  inégalités  que  l'observation  a fait  connaître  avant 
qu’aucune  considération  théorique  ait  pu  en  indiquer  l’existence; 
c’est  l’inégalité  connue  sous  le  nom  d 'équation  annuelle,  dont  la 
découverte  est  due  à Tycho-Brahé  (§  21 4).  En  vertu  de  cette  iné- 
galité, la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  lune,  évaluée  chaque 
année  vers  le  1"  janvier,  surpasse  de  plus  d’un  quart  d'heure  la 
valeur  qu’oh  lui  trouve,  lorsqu'on  la  détermine  vers  le  1"  juillet. 

§ 302.  Nous  avons  dit  (§  210)  que  la  durée  de  la  révolution  si- 
dérale de  la  lune  diminue  peu  à peu  depuis  l'époque  des  plus  an- 
ciennes observations.  La  théorie  de  la  gravitation  universelle  a 
assigné  la  cause  de  cette  accélération  continuelle  du  moyen  mouve- 
ment de  la  lune.  Voici  en  quoi  elle  consiste  : 

Nous  venons  de  voir  que,  chaque  année,  le  moyen  mouvement  de 
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la  lune  s’accélère  et  se  ralentit,  suivant  que  le  soleil  s’éloigne  ou 
se  rapproche  de  la  terre.  Si  l’orbite  que  décrit  la  terre  autour  du 
soleil  restait  toujours  la  même,  il  est  clair  que  le  moyen  mouve- 
ment de  la  lune  reprendrait,  à la  fin  de  chaque  année,  exactement 
la  valeur  qu’il  avait  au  commencement  de  cette  année;  en  sorte 
que,  au  bout  d’un  nombre  quelconque  d’années,  il  se  retrouverait 
toujours  égal  à ce  qu’il  était  d’abord.  11  est  vrai  que  le  grand  axe 
de  l’orbite  de  la  terre  ne  varie  pas  (§  297)  ; mais  il  n’en  est  pas  de 
même  de  son  excentricité , qui  prend  , de  siècle  en  siècle , des 
valeurs  de  plus  en  plus  petites.  Le  changement  de  forme  qui  en 
résulte  pour  l’orbite  de  la  terre  fait  que  la  quantité  dont  la  distance 
de  la  lune  à la  terre  est  augmentée,  en  moyenne,  par  l’action  per- 
turbatrice du  soleil,  n’est  pas  la  même  d’une  année  à une  autre  : à 
égalité  de  grand  axe  de  l’orbite  terrestre  , le  soleil  soutient  la  lune 
à une  distance  de  la  terre,  d’autant  plus  grande,  que  l'excentricité 
de  cette  orbite  a une  plus  grande  valeur.  La  diminution  continuelle 
de  cette  excentricité  entraîne  donc  une  diminution  correspondante 
de  la  distance  moyenne  de  la  lune  à la  terre,  et,  par  conséquent, 
une  diminution  de  la  durée  de  sa  révolution  sidérale.  Le  calcul  a 
fait  voir  que  l’accélération  du  moyen  mouvement  de  la  lune,  occa- 
sionnée, comme  nous  venons  de  le  dire,  par  la  variation  séculaire 
de  l’excentricité  do  l’orbite  terrestre,  a précisément  la  même  va- 
leur que  celle  que  l’observation  a indiquée  dans  le  mouvement  de 
notre  satellite. 

La  diminution  progressive  de  l'excentricité  de  l’orbite  de  la  terre 
ne  doit  pas  persister  indéfiniment.  Ainsi  que  nous  l’avons  dit 
(§  297),  les  inégalités  séculaires  des  excentricités  des  planètes 
sont  périodiques:  l'excentricité  de  la  terre,  après  avoir  encore  di- 
minué pendant  un  certain  nombre  de  siècles,  augmentera  ensuite, 
pendant  longtemps,  pour  diminuer  encore  à une  époque  plus  re- 
culée, et  ainsi  de  suite.  Le  moyen  mouvement  de  la  lune  ne  s’ac- 
célérera donc  pas  constamment  ; il  commencera  à se  ralentir, 
lorsque  l'excentricité  de  l’orbite  terrestre  cessera  de  diminuer  pour 
entrer  dans  sa  période  d’accroissement  ; il  s’accélérera  de  nouveau, 
plus  tard , lorsque  l'excentricité  de  la  terre  recommencera  à dé- 
croître, et  ainsi  de  suite. 

§ 303.  Nous  pouvons  encore  nous  rendre  compte  facilement  de 
la  manière  dont  la  rétrogradation  des  nœuds  de  l’orbite  de  la  lune 
(§  208)  est  produite  par  l’action  perturbatrice  du  soleil. 

Soit  S le  soleil , fig.  352 , T la  terre , EE  le  plan  de  l’écliptique . 
etNLN'L'  l’orbite  de  la  lune,  qui  coupe  le  plan  de  l’écliptique 
suivant  la  ligne  des  nœuds  NN'.  Considérons  la  lune  en  un  point  L 
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de  la  partie  de  son  orbite  qui  est  la  plus  rapprochée  du  soleil. 
Représentons  l’attraction  du  soleil  sur  la  lune  par  la  ligne  LA  ; la 


force  qui , pour  chaque  unité  de  masse , est  égale , parallèle  et  de 
sens  contraire  à l’attraction  du  soleil  sur  l'unité  de  masse  de  la 
terre,  sera  représentée  par  la  ligne  LB,  parallèle  à ST,  et  un  peu 
plus  petite  que  LA  , parce  que  la  terre  est  ici  supposée  plus  loin 
du  soleil  que  la  lune.  La  force  perturbatrice,  qui  est  la  résultante 
des  forces  LA  et  LB,  sera  donc  représentée  par  la  diagonale  LC  du 
parallélogramme  LACB,  et  l’on  voit  qu  elle  tend  à rapprocher  la 
lune  du  plan  de  l’écliptique.  Sous  l’action  de  cette  force,  la  lune  ne 
reste  pas  dans  le  plan  mené  par  la  terre  T,  et  par  l'arc  qu'elle  vient 
de  parcourir  avant  d’arriver  en  L;  au  lieu  de  décrire  l’arc  LD  situé 
dans  ce  plan  , elle  décrit  un  arc  LE  compris  entre  l’arc  LD  et  le 
plan  de  l'écliptique;  les  choses  se  passent  comme  si  le  plan  NLT, 
dans  lequel  se  mouvait  la  lune  avant  d'arriver  en  L , tournait  au- 
tour de  la  ligne  LT,  pour  prendre  la  position  N,  LT.  H en  résulte 
que , par  suite  de  l’action  de  la  force  perturbatrice  LC . la  ligne 
des  nœuds  NT  prend  la  position  N, T : cette  ligne  a donc  tourné 
autour  de  la  terre,  dans  le  plan  de  l’écliptique,  en  sens  contraire 
du  sens  dans  lequel  la  lune  se  meut,  c’est-à-dire  qu'elle  a ré- 
trogradé. 

Si  nous  considérons  encore  la  lune  en  L',  dans  la  partie  de  son 
orbite  qui  est  la  plus  éloignée  du  soleil,  nous  arriverons  au  môme 
résultat.  L'B'  et  L'A'  seront  les  deux  composantes  de  la  force  per- 
turbatrice, la  seconde  étant  un  peu  plus  grande  que  la  première, 
parce  que  la  terre  est  plus  près  du  soleil  que  la  lune;  sous  l’ac- 
tion de  la  résultante  L'C'  de  ces  deux  forces , résultante  qui  tend 
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encore  à rapprocher  la  lune  du  plan  de  l'écliptique,  elle  décrit 
l’arc  L'E'  compris  entre  ce  plan  et  l'arc  L'D'  quelle  aurait  décrit, 
si  la  force  perturbatrice  n’eût  pas  agi.  Il  est  aisé  de  voir  qu’il  en 
résulte  encore  un  déplacement  de  la  ligne  des  nœuds  autour  de  la 
terre,  et  dans  le  sens  rétrograde. 

Ainsi,  lorsque  la  lune  se  trouve  dans  la  partie  de  son  orbite,  qui 
est  la  plus  rapprochée  du  soleil , ou  bien  dans  la  partie  qui  en  est 
la  plus  éloignée,  c’est-à-dire  lorsqu’elle  est  dans  les  positions  aux- 
quelles correspond  la  plus  grande  intensité  de  la  force  perturbatrice, 
l’action  de  celte  force  donne  toujours  lieu  à une  rétrogradation  des 
nœuds;  les  nœuds  doivent  donc,  en  définitive,  rétrograder  d’une 
certaine  quantité  à chaque  révolution  de  la  lune  autour  de  la  terre. 
Il  faut  ajouter  que,  non-seulement  on  comprend  par  ces  considé- 
rations comment  l’action  perturbatrice  du  soleil  détermine  la  rétro- 
gradation des  nœuds  de  la  lune,  mais  encore  la  vitesse  de  ce  mou- 
vement rétrograde,  calculée  d’après  l’action  du  soleil,  est  exactement 
la  même  que  celle  qui  est  fournie  par  l'observation  du  phénomène. 

Le  changement  de  position  de  la  lune  par  rapport  au  soleil , 
pendant  qu  elle  parcourt  son  orbite  autour  de  la  terre,  fait  que  les 
nœuds  ne  se  déplacent  pas  toujours  avec  la  même  vitesse  ; leur 
mouvement  rétrograde  est  plus  ou  moins  rapide  aux  diverses  épo- 
ques de  chaque  révolution  de  la  lune.  En  même  temps,  quoique,  en 
moyenne,  l’action  perturbatrice  du  soleil  ne  fasse  pas  varier  l’incli- 
naison de  l'orbite  de  la  lune  sur  l'écliptique,  elle  produit  cependant 
une  altération  périodique  de  cette  inclinaison.  Ce  sont  ces  deux 
effets  de  l'action  perturbatrice  du  soleil  qui  constituent  la  nutation 
de  l’orbite  lunaire  dont  nous  avons  parlé  précédemment  (§  209). 

§ 304.  Cause  de  la  précession  des  équinoxes  et  de  la 
nutation  de  l’axe  de  la  terre.  — On  démontre  en  mécanique 
que,  si  un  corps  solide,  entièrement  libre,  tourne  autour  d’une 
ligne  droite  placée  toujours  de  la  même  manière  à son  intérieur, 
cet  axe  de  rotation  doit  conserver  aussi  constamment  la  même 
direction  dans  l'espace,  à moins  que. le  corps  ne  soit  soumis  à l'ac- 
tion de  quelque  force  qui  tende  à changer  celte  direction.  Or,  on  sait 
que  l'axe  de  rotation  de  la  terre  passe  toujours  par  les  mêmes  points 
de  sa  masse  ; car  s’il  en  était  autrement , si  les  pôles  de  la  terre  se 
déplaçaient  sur  la  surface  du  globe,  il  en  résulterait  des  change- 
ments dans  les  valeurs  des  latitudes  géographiques  des  divers 
lieux,  changements  que  la  mesure  de  ces  latitudes,  à diverses 
époques,  aurait  mis  en  évidence.  L’observation  n'ayant  jamais  in- 
diqué la  moindre  variation  dans  la  latitude  de  chaque  lieu  de  la 
terre,  on  en  conclut  nécessairement  que  la  ligne  des  pôles  ne  change 
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pas  de  position  à l’intérieur  du  globe  terrestre.  Il  s’ensuit  que  l’axe 
du  monde  ne  devrait  pas  changer  de  direction  dans  l'espace,  qu’il 
devrait  toujours  aller  passer  par' les  mêmes  points  du  ciel , si  au- 
cune force  n’agissait  sur  la  terre  de  manière  à détruire  cette  inva- 
riabilité de  direction  de  son  axe  de  rotation.  Les  phénomènes  de  la 
précession  des  équinoxes  et  de  la  nutation  de  l’axe  de  la  terre,  que 
nous  avons  décrits  précédemment  (§§161  et  172),  doivent  donc 
tenir  à l’action  de  certaines  forces  perturbatrices , qui  tendent 
constamment  à modifier  la  rotation  de  la  terre , en  changeant  la 
direction  de  l’axe  autour  duquel  cette  rotation  s’effectue. 

On  a reconnu  que  c’est  l’aplatissement  de  la  terre  qui  est  la  cause 
de  ce  changement  de  direction  de  son  axe.  Si  la  terre  était  exac- 
tement sphérique , et  que  la  matière  dont  elle  est  formée  fût  ré- 
partie régulièrement  autour  de  son  centre,  il  est  clair  que  les  actions 
exercées  par  un  astre  quelconque , le  soleil,  par  exemple,  sur  ses 
diverses  molécules,  se  composeraient  toujours  en  une  force  unique 
passant  par  son  centre;  et  que  cette  force  résultante  ne  ferait 
que  modifier,  à chaque  instant,  le  mouvement  du  centre  de  la  terre 
dans  l’espace,  sans  exercer  aucune  influence  sur  83  rotation  autour 
de  ce  point.  Le  défaut  de  sphéricité  de  la  terre  fait  que  les  choses 
ne  se  passent  pas  précisément  de  cette  manière , ainsi  que  nous 
allons  l’expliquer. 

Le  globe  terrestre,  en  raison  de  son  aplatissement,  peut  être 
regardé  comme  formé  d’une  sphère  recouverte  d’un  bourrelet  qui 
s’étend  tout  du  long  de  l’équateur,  en  s’amincissant,  de  part  et 
d’autre  de  ce  grand  cercle,  jusqu'à  se  réduire  à une  épaisseur 
nulle,  près  des  deux  pôles  P,  P',  fig . 3B3.  Si  l’on  prend  dans  ce 

bourrelet  une  petite  masse  M,  située, 
par  exemple , dans  le  voisinage  de  l’é- 
quateur,  on  voit  que  cette  masse,  par- 
Êf  l‘c>Pant  au  mouvement  de  rotation  de 

m M.  la  terre , décrit  une  circonférence  de 

H JÈ  cercle  autour  de  l’axe  PP';  on  peut  l’as- 

M?  similer,  jusqu’à  un  certain  point,  à un 
satellite  de  la  terre  qui  se  mouvrait  dans 
^ ^ le  plan  de  l’équateur  terrestre.  Le  so- 
p.  353  leil , on  agissant  sur  ce  satellite , dont 

lf’  ’ l’orbite  est  inclinée  sur  le  plan  de 

l’écliptique,  doit  produire  une  rétrogradation  de  ses  nœuds,  comme 
cela  a lieu  pour  la  lune  (§  303).  Toute  autre  masse  prise  dans  le 
bourrelet  dont  nous  avons  parlé,  et  considérée  comme  un  satellite 
de  la  terre,  éprouverait  évidemment,  de  la  part  du  soleil,  un  effet 
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analogue  à celui  que  nous  venons  d’indiquer  pour  la  petite  masse  M : 
l'intersection  du  plan  de  son  orbite  avec  le  plan  de  l’écliptique 
changerait  progressivement  de  direction  dans  ce  dernier  plan , en 
tournant  dans  le  sens  rétrograde. 

Les  diverses  masses  qui  composent  le  bourrelet  étant  liées  les 
unes  aux  autres,  de  manière  à former  un  tout  solide , la  rétrogra- 
dation qu’aurait  éprouvée  la  ligne  des  nœuds  relative  à chacune 
d’elles,  si  elles  eussent  été  indépendantes  les  unes  des  autres,  doit 
persister  après  leur  réunion  ; c’est-à-dire  que  le  bourrelet,  considéré 
seul , indépendamment  de  la  masse  sphérique  qui  est  à son  inté- 
rieur, présenterait,  dans  son  mouvement  de  rotation  autour  de  PP', 
une  circonstance  analogue  à la  rétrogradation  des  nœuds  des  or- 
bites circulaires  de  ses  diverses  parties  : l’intersection  du  plan  de 
l’équateur  de  ce  bourrelet  avec  le  plan  de  l’écliptique  rétrograde- 
rait dans  ce  dernier  plan.  Si  l’on  imagine  enfin  que  le  bourrelet 
soit  invariablement  lié  à la  masse  sphérique  qu’il  enveloppe,  on  voit 
qu’il  devra  nécessairement  l’entraîner  dans  son  mouvement  rétro- 
grade; seulement,  la  vitesse  de  ce  mouvement  sera  beaucoup 
diminuée  par  l’adjonction  de  ce  noyau  sphérique,  dont  la  masse  est 
extrêmement  grande , relativement  à celle  du  bourrelet.  On  voit , 
par  là,  comment  l’action  du  soleil  sur  les  différentes  parties  du 
renflement  que  la  terre  présente  tout  du  long  de  l’équateur,  et  qui 
s'étend,  de  part  et  d’autre  de  ce  grand  cercle,  en  s’amincissant  de 
plus  en  plus,  occasionne  un  mouvement  rétrograde  de  l'intersection 
du  plan  de  l'équateur  avec  le  plan  de  l’écliptique,  c’est-à-dire  de 
la  ligne  des  équinoxes  ; ce  mouvement  est  précisément  celui  que 
nous  avons  étudié  précédemment  sous  le  nom  de  précession  des 
équinoxes , et  que  l’observation  a dévoilé  aux  astronomes , bien 
longtemps  avant  qu’on  ait  pu  en  assigner  la  cause. 

La  lune,  en  agissant  comme  le  soleil  sur  les  diverses  parties  du 
renflement  équatorial  de  la  terre,  tend  à produire  un  effet  analogue. 
Mais  le  changement  assez  rapide  de  la  position  du  plan  de  son  or- 
bite, par  rapport  au  plan  de  l'écliptique,  fait  que  le  résultat  de  son 
action  sur  la  partie  renflée  du  globe  terrestre  ne  suit  pas  les  mêmes 
lois  que  le  résultat  de  l’action  du  soleil.  Tandis  que  le  soleil  déter- 
mine un  mouvement  progressif  des  équinoxes  dans  le  sens  rétro- 
grade , sans  changement  de  l'angle  compris  entre  l’équateur  ter- 
restre et  l’écliptique,  la  lune  au  contraire  communique  aux  équinoxes 
un  mouvement  périodique,  et  fait  en  même  temps  varier  périodi- 
quement l'obliquité  de  l’équateur  sur  l’écliptique;  les  périodes  de 
ce  mouvement  des  équinoxes  et  de  la  variation  de  l’obliquité  de 
l’écliptique  sont  d’ailleurs  les  mêmes,  et  égales  chacune  à la  durée 
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de  la  révolution  sidérale  des  nœuds  de  l’orbite  lunaire,  c’esl-à-diro 
à l'intervalle  de  temps  que  l’orbite  de  la  lune  partant  d'une  position 
quelconque  emploie  à y revenir.  En  un  mot,  tandis  que  le  soleil, 
en  agissant  sur  la  partie  renflée  de  la  terre,  produit  la  précession 
des  équinoxes,  la  lune,  par  une  action  analogue,  donne  lieu  à la 
nutation  de  l'axe  de  la  terre. 

§ 305.  Cause  de  l’aplatissement  de  la  terre.  — Les  phé- 
nomènes géologiques  nous  portent  à croire  que  la  terre  était  primi- 
tivement fluide,  et  que  ce  n’est  que  par  le  refroidissement  que  sa 
surface  s'est  solidifiée.  Celte  fluidité  primitive  delà  terre,  combinée 
avec  son  mouvement  de  rotation  sur  elle-même,  permet  d'expli- 
quer facilement  la  forme  légèrement  aplatie  que  présente  sa  surface. 

Une  masse  fluide,  dont  les  diverses  parties  s’attirent  les  unes  les 
autres,  tend  naturellement  à prendre  la  forme  d’une  sphère  en 
vertu  de  ces  attractions  mutuelles.  C’est  ainsi  que  les  gouttes  de 
pluie,  pendant  qu’elles  tombent,  prennent  exactement  la  forme 
sphérique,  comme  on  le  reconnaît  par  le  phénomène  de  l’arc-en-ciel, 
qui  serait  inexplicable  sans  cela.  La  fabrication  du  plomb  de  chasse, 
qui  consiste  à laisser  tomber  des  gouttes  de  plomb  fondu  d'une 
hauteur  assez  grande  pour  qu’elles  puissent  se  solidifier  pendant 
qu’elles  sont  en  mouvement,  repose  sur  celte  même  propriété.  La 
lerre  devait  donc  tendre  aussi  à prendre  la  forme  d une  sphère 
parfaite , lorsque  son  état  de  fluidité  permettait  à ses  diverses  mo- 
lécules de  se  mouvoir  facilement  les  unes  par  rapport  aux  autres. 

Mais  le  mouvement  de  rotation  dont  la  lerre  était  animée  ne  lui 
a pas  laissé  prendre  exactement  cette  forme.  Chaque  molécule 
éprouvait  l’action  d'une  force  centrifuge  résultant  de  son  mouve- 
ment circulaire  autour  de  l'axe  de  rotation  de  la  masse  tout  en- 
tière; et  cette  force  a dû  modifier  la  forme  que  la  terre  aurait  prise, 
si  ses  diverses  molécules  n'eussent  été  soumises  qu’à  leurs  actions 
mutuelles.  La  force  centrifuge  tendant  à éloigner  les  molécules  de 
la  terre,  de  Taxe  autour  duquel  s'effectuait  leur  mouvement  com- 
mun de  rotation,  il  en  est  résulté  un  renflement  vers  l'équateur  et 
un  aplatissement  vers  les  pôles.  La  terre  s’est  arrêtée  à une  figure 
d'équilibre  telle  que  la  résultante  de  l’attraction  exercée  par  la 
masse  entière  sur  une  molécule  située  en  un  point  quelconque  de 
sa  surface , et  de  la  force  conlrifuge  relative  à cette  molécule,  fût 
dirigée  perpendiculairement  à la  surface  en  ce  point. 

La  théorie  indique  que , en  vertu  de  celte  action  des  forces  cen- 
trifuges, la  surface  de  la  terre  a dû  prendre  la  forme  d'un  ellipsoïde 
de  révolution  aplati  ayant  pour  axe  de  figure  son  axe  de  rotation. 
La  solidification  successive  des  matières  situées  à la  surface  du 
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globe,  ou  près  de  cette  surface,  s’est  effectuée  ensuite  sans  modi- 
fier sensiblement  la  forme  de  cette  surface  ; et  c’est  ainsi  que  la 
terre  est  arrivée  à l’état  où  nous  la  voyons  maintenant,  sans  cesser 
de  présenter  l'aplatissement  quo  son  mouvement  de  rotation  lui 
avait  donné  tout  d'abord.  , 

Les  eaux  de  la  mer  se  trouvent  encore  actuellement  dans  les 
conditions  où  se  trouvait  toute  la  masse  de  la  terre  lorsqu’elle  était 
entièrement  fluide.  L’équilibre  de  ces  eaux  s’établit  conformément 
à la  condition  qui  vient  d’être  indiquée  il  n’y  a qu’un  instant  ; et  la 
forme  de  leur  surface  est  sensiblement  la  même  que  celle  que  pré- 
sentait la  surface  de  la  terre  avant  de  s’être  solidifiée.  C’est  ce  qui 
fait  que  cette  surface  de  la  mer,  en  la  supposant  prolongée  partout, 
ne  s'écarte  pas  beaucoup  de  la  surface  des  continents,  et  que  nous 
avons  pu  la  prendre  comme  étant  la  forme  d’ensemble  do  la  surface 
du  globe  terrestre  (§  93).  Nous  avons  vu  que  les  diverses  mesures 
effectuées  sur  la  terre  confirment  les  indications  de  la  théorie,  en 
montrant  que,  sauf  les  irrégularités  accidentelles,  la  surface  du 
globe  est  sensiblement  un  ellipsoïde  de  révolution  aplati  ayant  la 
ligne  des  pôles  pour  axe  de  figure  (§  108). 

§ 306.  Variation  de  l’intensité  de  la  pesanteur  sur  la 
surface  de  la  terre.  — L’aplatissement  de  la  terre,  et  la  force 
centrifuge  résultant  de  son  mouvement  de  rotation  3ur  elle-même, 
contribuent  à faire  varier  l’intensité  de  la  pesanteur  sur  la  surface 
du  globe.  Comparons,  par  exemple,  deux  molécules  de  même  masse 
situées,  l’une  à l un  des  pôles  de  la  terre,  et  l’autre  en  un  point  do 
l'équateur.  L’attraction  que  la  masse  totale  de  la  terre  exerce  sur 
la  première  de  ces  molécules  est  plus  grande  que  celle  qu  elle  exerce 
sur  la  seconde,  parce  que  le  rayon  terrestre  qui  aboutit  au  pôle  est 
plus  petit  que  le  rayon  de  l’équateur;  d’un  autre  côté,  la  molécule 
qui  se  trouve  au  pôle  n’éprouve  pas  l’effet  de  la  force  centrifuge, 
tandis  que  cette  force  agit  sur  la  molécule  située  sur  l’équateur, 
et  contre-balance  ainsi  une  portion  de  la  force  qui  provient  de  l’at- 
traction de  la  masse  de  la  terre  sur  cette  molécule  : donc,  pour 
cette  double  raison,  la  force  en  vertu  de  laquelle  la  molécule  située 
au  pôle  tend  à se  rapprocher  du  centrevde  la  terre  est  plus  grande 
que  la  force  analogue  relative  à la  molécule  située  à l'équateur. 

Lorsqu’on  s’éloigne  de  l’un  des  pôles  de  la  terre , pour  se  rap- 
procher de  l’équateur,  on  se  trouve  à des  distances  de  plus  en  plus 
grandes  du  centre  de  la  terre  ; en  outre  la  force  centrifuge  augmente 
de  plus  en  plus  : il  s’ensuit  que  la  résultante  de  l’attraction  exercée 
par  la  masse  totale  de  la  terre  et  de  la  force  centrifuge,  résultante 
qui  n’est  autre  chose  que  ce  qu’on  nomme  la  pesanteur,  a une 
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intensité  de  plus  en  plus  petite  Cette  diminution  progressive  de 
l'intensité  de  la  pesanteur,  à mesure  qu'on  se  rapproche  de  l’équa- 
teur, a été  confirmée  par  l'expérience  de  la  manière  suivante  : 

La  durée  des  petites  oscillations  d'un  pendule  (§  7}  dépend  évi- 
demment de  la  grandeur  de  la  force  qui  agit  sur  le  corps  suspendu 
à l'extrémité  du  fil , et  qui  détermine  ces  oscillations  ; plus  cette 
force  sera  grande,  plus  le  temps  employé  par  le  pendule  à faire 
une  oscillation  complète  sera  court,  toutes  choses  égales  d'ailleurs. 
On  comprend  donc  que  l’observation  du  mouvement  d’un  pendule, 
en  un  lieu  quelconque,  permette  de  déterminer  l’intensité  de  la  pe- 
santeur en  ce  lieu  ; et  que , en  répétant  l’observation  en  différents 
lieux  de  la  terre,  on  puisse  constater  que  l'intensité  de  la  pesanteur 
varie  réellement  comme  nous  venons  de  l’indiquer.  C’est  ce  qui  est 
arrivé  en  effet.  Il  résulte  des  observations  nombreuses  qui  ont  été 
faites  dans  un  grand  nombre  de  localités,  que  la  vitesse  acquise  par 
un  corps  après  une  seconde  de  chute  est  de  9“,780l  par  seconde 
à l'équateur,  et  de  9n,,8308  par  seconde  au  pôle.  On  sait  qu’à  Paris 
cette  vitesse  que  la  pesanteur  communique  aux  corps  pendant  la 
première  seconde  de  leur  chute  est  de  9m,8088  par  seconde. 

La  découverte  de  la  variation  de  l'intensité  de  la  pesanteur  sur 
la  surface  de  la  terre  est  due  à Richer.  Cet  astronome , envoyé  à 
Cayenne  en  4 672  par  l’Académie  des  sciences  de  Paris,  pour  y faire 
des  observations,  s’aperçut  que  l’horloge  dont  il  se  servait,  et  qu’il 
avait  réglée  à Paris  avant  son  départ , retardait  chaque  jour  à 
Cayenne  d une  quantité  notable  ; l'intensité  de  la  pesanteur,  plus 
faible  à Cayenne  qu’à  Paris,  faisait  osciller  plus  lentement  le  pen- 
dule de  son  horloge,  et  c’est  ce  qui  occasionnait  le  retard  observé. 
Cette  découverte  donna  un  grand  poids  aux  idées  émises  par  Newton 
sur  la  forme  de  la  surface  de  la  terre , idées  dont  la  variation  de 
l’intensité  de  la  pesanteur  était  une  conséquence  naturelle. 

§ 307.  Explication  «lu  phénomène  de»  marées.  — La 
surface  des  eaux  de  la  mer  ne  reste  pas  complètement  immobile. 
Si  l’on  fait  abstraction  des  ondulations  plus  ou  moins  fortes  qu  elle 
présente  et  qui  sont  dues  à l’action  du  vent , on  sait  qu  elle  s’élève 
et  s’abaisse  périodiquement,  en  effectuant  ainsi  une  oscillation  com- 
plète dans  l’espace  d’un  peu  plus  de  4 2 heures  ; d’ailleurs,  l’ampli- 
tude totale  de  ce  mouvement  ascendant  et  descendant  varie  suivant 
les  époques  en  chaque  lieu,  et  sa  valeur  moyenne  change  généra- 
lement quand  on  passe  d'un  lieu  dans  un  autre  lieu.  Ce  phénomène 
constitue  ce  qu’on  nomme  les  marées.  La  théorie  de  la  gravitation 
universelle  en  a fait  connaître  la  cause,  et  permet  d'en  expliquer 
facilement  les  diverses  circonstances,  ainsi  que  nous  allons  le  voir. 


Digitized  by  Google 


IMPLICATION  OU  PHÉNOMÈNE  DES  MAiUCES.  563 

D après  ce  que  nous  avons  dit  (§  305),  la  direction  du  fil  à plomb, 
en  chaque  lieu  de  la  terre,  est  celle  de  la  résultante  de  1 attraction 
totale  de  la  terre  sur  le  corps  pesant  dont  il  est  formé  et  de  la  force 
centrifuge  développée  sur  ce  corps  par  la  rotation  de  la  terre  autour 
de  son  axe.  Si  ces  deux  forces  étaient  les  seules  qui  agissent  réel- 
lement sur  le  fil  à plomb,  sa  direction  resterait  constamment  et  ri- 
goureusement la  même  par  rapport  à la  surface  de  la  terre.  Mais  le 
soleil  et  la  lune,  en  exerçant  leur  attraction  sur  le  corps  suspendu 
à l'extrémité  du  fil,  donnent  à celui-ci  une  direction  un  peu  diffé- 
rente de  celle  qu'il  prendrait  sans  l'action  de  ces  astres  ; et  comme 
leur  position  par  rapport  au  lieu  que  I on  considère  varie  continuel- 
lement dans  l'espace  de  chaque  jour,  il  en  résulte  que  la  déviation 
qu’ils  font  éprouver  au  fil  à plomb  a lieu  tantôt  dans  un  sens, 
tantôt  dans  l’autre,  et  que  la  grandeur  de  cette  déviation  change 
d un  instant  à un  autre  : en  un  mot,  en  vertu  de  ces  actions  du 
soleil  et  de  la  lune,  le  fil  à plomb  doit  osciller  continuellement  de 
part  et  d’autre  do  la  position  invariable  qu’il  prendrait  s’il  n’était 
soumis  qu’à  l'attraction  de  la  terre  et  à la  force  centrifuge.  Le 
calcul  montre  que  le  plus  grand  angle  formé  par  deux  des  positions 
que  le  fil  à plomb  prend  ainsi  successivement,  n’est  qu’une  très 
petite  fraction  de  seconde  ; cet  angle  est  trop  petit  pour  que  le 
changement  de  direction  du  fil  puisse  être  aperçu,  quelque  soin 
que  l'on  mette  à l’observer. 

Le  fil  à plomb  n'est  pas  le  seul  instrument  dont  on  puisse  se  servir 
pour  reconnaître  le  changement  de  direction  de  la  verticale;  un  ni- 
veau à bulle  d'air,  ou  même  un  niveau  d’eau,  pourrait  également 
être  employé  pour  le  manifester  : mais  1 extrême  petitesse  de  la 
déviation  totale  du  fil  à plomb,  due  aux  actions  combinées  du  soleil 
et  de  la  lune,  fait  que  les  niveaux  les  plus  sensibles  dont  nous  nous 
servons  habituellement  ne  nous  indiqueraient  aucunement  l’exis- 
tence de  cette  déviation.  On  comprend  cependant  que,  si  un  niveau 
avait  des  dimensions  suffisamment  grandes;  si,  par  exemple,  sa 
longueur  était  égale  à la  distance  qui  sépare  l’Europe  de  l’Amérique, 
le  changement  périodique  qu  éprouve  la  direction  do  la  verticale 
pourrait  devenir  facile  à apprécier  àl  aidedo  cet  immense  niveau: 
on  devrait  voir  la  surface  du  liquide,  dans  cet  instrument,  s'élever  et 
s’abaisser  périodiquement  à chacune  de  ses  extrémités.  Or,  ceniveau 
est  réalisé  par  l'océan  Atlantique,  qui  s'étend  en  effet  de  l'Europe  à 
l’Amérique  ; les  oscillations  de  lasurfacede  l'Océan,  qui  constituent 
le  phénomène  des  marées,  ne  sont  autre  chose  que  les  mouvements 
occasionnés  dans  le  liquide  par  le  changement  périodique  de  la  di- 
rection de  la  verticale,  résultant  des  actions  du  soleil  et  de  la  lune. 
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§ 308.  Après  nous  être  fail  cette  idée  générale  de  la  cause  des 
oscillations  périodiques  de  la  surface  de  la  mer,  cherchons  à ana- 
lyser le  phénomène  plus  en  détail,  afin  de  reconnaître  quelles  sont 
les  diverses  particularités  qu'il  doit  présenter. 

Supposons  que  la  mer  s’étende  sur  toute  la  surface  du  globe  ter- 
restre . et  que  la  lune  agisse  seule  pour  produire  les  mouvements 
périodiques  dont  nous  nous  occupons.  La  surface  générale  des  mers 
ne  différant  pas  beaucoup,  dans  son  ensemble,  de  la  surface  d une 
sphère,  les  oscillations  que  la  lune  y détermine  doivent  évidemment 
être  à très  peu  près  les  mêmes  que  si  cette  surface  était  rigoureu- 
sement sphérique  : en  sorte  que,  pour  étudier  ces  oscillations,  nous 
pouvons  nous  placer  dans  ce  cas  simple,  et  faire  abstraction  de 
l'aplatissement  et  des  diverses  irrégularités  accidentelles  de  la  sur- 
face de  la  mer. 

Le  corps  pesant  suspendu  à l'extrémité  du  fil  à plomb,  que  nous 
supposons  installé  en  un  des  points  de  la  surface  ABCD  de  la  terre, 

fig.  354  , éprouve  de  la  part  de 
la  lune  L une  action  analogue  à 
celle  que  la  lune  éprouve  de  la 
part  du  soleil  (§  300)  ; la  force 
perturbatrice  due  à l’action  de 
la  lune  sur  le  corps  dont  il  s'a- 
git est  la  résultante  de  l'attrac- 
tion que  la  lune  exerce  sur  ce 
corps  et  d une  force  qui , pour 
chaque  unité  de  masse , est 
égale  et  contraire  à l’attraction 
de  la  lune  sur  la  terre  entière 
regardée  comme  condensée  au 
point  O.  Cette  seconde  force , 
toujours  parallèle  à la  ligne  OL, 
tandis  que  la  première  est  diri- 
gée suivant  la  ligne  qui  joint  la 
lune  au  point  considéré  sur  la 
terre,  est  plus  grande  ou  plus 
petite  que  la  première  force,  sui- 
vant que  la  distance  OL  est  plus  petite  ou  plus  grande  que  la 
distance  de  la  lune  à ce  point  de  la  terre.  Il  est  aisé  de  voir, 
d’après  cela,  que,  par  suite  de  la  présence  de  la  lune  en  L,  l'inten- 
sité de  la  pesanteur  est  seulement  diminuée  en  A et  en  B,  sans 
que  sa  direction  soit  changée  ; qu'en  C et  en  D,  il  n’y  a pas  de 
changement  sensible  dans  l'intensité,  ni  dans  la  direction  de 
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celle  force  ; qu'en  E et  en  F le  corps  pesant  du  fil  à plomb  se  rap- 
proche de  la  lune,  ce  qui  donne  au  fil  les  directions  Ee,  F f,  au  lieu 
des  directions  EO,  FO;  enfin,  qu'en  G et  en  H,  le  corps  pesantdu 
fil  à plomb  est  comme  repoussé  par  la  présence  de  la  lune , ce  qui 
fait  prendre  au  fil  les  directions  Gg,  H A,  au  lieu  des  directions 
GO,  HO.  La  surface  de  la  mer,  qui  tend  toujours  en  chaque  point 
à se  placer  perpendiculairement  à la  direction  du  fil  à plomb,  et 
qui  serait  exactement  sphérique  si  ce  fil  était  partout  dirigé  vers  le 
point  O,  doit  donc  prendre  la  forme  indiquée  par  la  ligne  courbe  mm; 
cette  surface  doit  s'allonger  dans  le  sens  du  diamètre  AB  dirigé 
vers  la  lune,  et  se  rétrécir  dans  le  sens  des  diamètres  tels  que  CD, 
qui  sont  perpendiculaires  au  premier.  En  cherchant  à déterminer 
cette  forme  que  la  présence  de  la  lune  tend  à faire  prendre  à la 
surface  de  la  mer,  on  trouve  que  c’est  un  ellipsoïde  de  révolution 
allongé  ayant  le  diamètre  AB  pour  axe  de  figure. 

Voyons  maintenant  ce  qui  doit  arriver  dans  le  cas  où  la  lune  se 
meut  autour  de  la  terre,  comme  elle  le  fait  dans  l’espace  d'un  peu 
plus  d’un  jour,  en  vertu  de  son  mouvement  diurne.  Si  la  lune  reste 
constamment  dans  le  plan  de  l’équateur,  en  tournant  ainsi  autour 
de  la  terre,  l'ellipsoïde  suivant  lequel  la  surface  de  la  mer  se  dispose 
à chaque  instant,  par  suite  do  son  action,  tourne  en  même  temps 
qu’elle  autour  de  l'axe  du  monde,  sans  que  son  axo  de  figure  sorte 
du  plan  de  l'équateur  terrestre.  En  chaque  point  de  cet  équateur,  la 
surface  de  la  mer  doit  donc  monter  et  descendre  deux  fois,  pendant 
que  la  lune  fait  un  tour  entier  autour  de  la  terre.  La  mer  doit  être 
haute,  lorsque  la  lune  passe  au  méridien  du  lieu  que  l’on  considère; 
basse,  lorsque  la  lune  se  couche  ; haute,  lorsque  la  lune  traverse  le 
méridien  au-dessous  de  l’horizon  ; et  enfin  basse,  lorsque  la  lune  se 
lève.  La  différence  de  niveau  entre  une  haute  mer  et  une  basse  mer 
est  d’ailleurs  égale  à la  différence  entre  le  plus  grand  et  le  plus  petit 
rayon  de  l’ellipsoïde  mm  ; en  calculant  cette  différence  pour  le  cas 
où  la  distance  de  la  lune  à la  terre  a sa  valeur  moyenne  de  60  rayons 
terrestres,  on  trouve  qu  elle  est  de  0m,50.  En  tout  point  de  la  sur- 
face de  la  terre,  qui  n’est  pas  sur  l’équateur,  le  même  phénomène 
doit  se  produire,  avec  la  seule  différence  que  l'amplitude  des  oscil- 
lations de  la  surface  de  la  mer  est  plus  petite  qu’à  l'équateur,  et 
d’autant  plus  petite  que  le  point  que  l’on  considère  est  plus  éloigné 
de  ce  grand  cercle;  aux  pôles,  l'amplitude  des  oscillations  se  ré- 
duit à zéro,  ou  , en  d'autres  termes,  la  surface  de  la  mer  reste 
complètement  immobile. 

Si  la  lune  ne  se  trouve  pas  dans  le  plan  de  l'équateur,  c'est-à- 
dire  si  sa  déclinaison  n’est  pas  nulle,  son  mouvement  diurne  s’ef- 
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fectue  sensiblement  suivant  un  parallèle  de  la  sphère  céleste.  L’axe 
de  la  surface  ellipsoïdale  de  la  mer  se  déplace  donc  en  décrivant 
une  surface  conique  passant  par  ce  parallèle,  c’est-à-dire  que  les 
deux  sommets  de  l’ellipsoïde  parcourent  chacun  un  parallèle  de  la 
terre,  ces  deux  parallèles  étant  situés  de  part  et  d’autre  de  l'équa- 
teur et  à égale  distance  de  ce  grand  cercle.  En  examinant  ce  qui 
doit  en  résulter  dans  les  divers  lieux  de  la  terre,  on  voit  que  la  mer 
doit  encore  s'élever  et  s’abaisser  deux  fois  pendant  que  la  lune  dé- 
crit le  parallèle  céleste  sur  lequel  elle  se  trouve.  L’oscillation  de  sa 
surface,  pour  un  point  de  l'équateur  terrestre,  s’effectue  exacte- 
ment de  même  que  dans  le  cas  où  la  déclinaison  de  la  lune  est 
nulle,  si  ce  n'est  que  son  amplitude  est  moins  grande.  Pour  un  point 
de  la  terre  qui  n’est  pas  sur  l’équateur,  les  deux  hautes  mers  qui 
se  produisent  chaque  jour  ne  sont  pas  les  mêmes  ; la  hauteur 
qu’atteint  la  surface  de  la  mer,  lorsque  la  lune  passe  au  méridien 
au-dessus  de  l'horizon,  est  différente  de  celle  qu  elle  atteint  lorsque 
cet  astre  passe  au  méridien  au-dessous  de  l'horizon.  Aux  pôles,  l’os- 
cillation de  la  surface  de  la  mer  se  réduit  encore  à zéro. 

Le  soleil  exerce  sur  les  eaux  de  la  mer  une  action  analogue  à l 'ac- 
tion de  la  lune;  mais,  quoique  sa  masse  soit  extrêmement  grande 
par  rapport  à la  masse  de  la  lune,  son  influence  sur  les  oscillations 
des  eaux  de  la  mer  est  plus  faible  que  celle  du  satellite  de  la  terre, 
parce  qu’il  est.  à une  distance  de  la  terre  beaucoup  plus  grande  que 
la  distance  de  la  terre  à la  lune.  En  tenant  compte  de  ces  deux 
circonstances  relatives  à la  masse  et  à la  distance,  on  trouve  que 
l’effet  produit  par  le  soleil  doit  être  à celui  que  produit  la  lune 
dans  le  rapport  de  1 à 2,05.  Mais,  sauf  cette  différence  dans  l'in- 
tensité des  actions  des  deux  astres,  le  soleil  doit  occasionner  des 
oscillations  de  la  surface  de  la  mer  présentant  exactement  les  mê- 
mes particularités  que  celles  que  produit  la  lune. 

Le  soleil  et  la  lune  agissant  en  même  temps  sur  la  mer,  chacun 
de  ces  deux  astres  produit  le  même  effet  que  s’il  agissait  seul  ; les 
oscillations  dues  à l’action  du  soleil  se  combinent  avec  celles  que 
produit  la  lune,  et  il  en  résulte  pour  la  surface  de  la  mer  un  mou- 
vement complexe,  dont  il  nous  est  facile  d'indiquer  les  principales 
circonstances.  Supposons  que  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune 
soient  nulles,  en  sorte  que,  en  vertu  du  mouvement  diurne,  l’un 
et  l’autre  se  meuvent  autour  de  la  terre  sans  sortir  du  plan  de  son 
équateur;  si  la  lune  est  en  conjonction,  les  axes  des  ellipsoïdes 
dus  aux  actions  isolées  de  la  lune  et  du  soleil  sur  les  eaux  de  la 
mer  sont  dirigés  suivant  la  même  ligne  droite;  les  effets  dus  à 
chacun  des  deux  astres  s’ajoutent,  et  il  en  résulte  une  oscillation 
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exactement  pareille  à celle  que  déterminerait  la  lune  seule,  si  ce 
n'est  que  son  amplitude  est  plus  grande;  le  rapport  de  4 à 2,05, 
qui  existe  entre  les  intensités  des  actions  perturbatrices  dues  au 
soleil  et  à la  lune,  fait  que  l'amplitude  de  l'oscillation  produite  par 
les  deux  astres  est  à celle  que  produirait  la  lune  seule,  dans  le 
rapport  de  3,05  à 2,05,  c'est-à-dire  que  cette  amplitude,  pour  un 
point  de  l’équateur,  est  de  0n,,74,  au  lieu  de  0“,50.  Si  la  lune 
est  en  opposition , les  axes  des  deux  ellipsoïdes  coïncident  encore , 
et  l’oscillation  de  la  surface  de  la  mer  est  exactement  la  même  que 
lors  de  la  conjonction.  Lorsque  la  lune  est  en  quadrature,  les  axes 
des  deux  ellipsoïdes  sont  perpendiculaires  l’un  sur  l’autre,  en  sorte 
que  les  effets  dus  au  soleil  et  à la  lune  se  contrarient  ; si  la  mer 
doit  être  haute  en  un  point,  en  vertu  de  l’action  de  la  lune,  elle 
doit  être  basse  au  même  instant  en  vertu  de  l’action  du  soleil  ; et 
comme  l'action  de  la  lune  l’emporte  sur  celle  du  soleil,  il  en  résulte 
une  oscillation  présentant  les  mêmes  circonstances  que  celle  que 
la  lune  produirait  seule , avec  cette  différence  que  son  amplitude 
est  plus  faible  dans  le  rapport  de  4,05  à 2,05  ; à l'équateur,  cette 
amplitude  est  de  0“,26  au  lieu  de  0m,50.  A toute  autre  époque, 
comprise  entre  les  svzygies  et  les  quadratures , les  axes  des  ellip- 
soïdes lunaire  et  solaire  font  entre  eux  un  angle  aigu  ; l'existence 
simultanée  des  actions  du  soleil  et  de  la  lune  fait  que  la  surface  de 
la  mer  prend  la  forme  d’un  ellipsoïde  ayant  son  axe  de  figure  com- 
pris dans  cet  angle  aigu , et  plus  rapproché  de  l’axe  de  l’ellipsoïde 
lunaire  que  de  celui  de  l'ellipsoïde  solaire;  la  différence  entre  le 
plus  grand  et  le  plus  petit  rayon  de  cet  ellipsoïde  résultant,  passe 
d’ailleurs  par  tous  les  états  de  grandeur,  depuis  O™, 74  jusqu'à 
0"‘,26,  lorsque  l'angle  formé  par  les  axes  des  ellipsoïdes  lunaire  et 
solaire  augmente  depuis  zéro  jusqu’à  90  degrés. 

Ainsi , en  supposant  que  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune 
restent  toujours  nulles  pendant  toute  la  durée  d’une  lunaison,  l'os- 
cillation de  la  surface  de  la  mer,  en  un  point  de  l'équateur,  pré- 
sentera successivement  les  circonstances  suivantes.  Lors  de  la  nou- 
velle lune , la  pleine  mer  arrivera  à l'instant  où  la  lune  passera  au 
méridien,  soit  au-dessus , soit  au-dessous  de  l’horizon  ; la  basse 
mer  arrivera  à l’instant  où  la  lune  se  lèvera  ou  se  couchera  ; la 
différence  du  niveau  de  la  pleine  mer  et  de  la  basse  mer  sera  de 
0“’,74.  A partir  de  cette  époque,  la  lune  s'éloignant  du  soleil  sur 
la  sphère  céleste,  en  allant  du  côté  de  l'orient,  la  pleine  mer  ar- 
rivera chaque  jour  un  peu  avant  le  passage  de  la  lune  au  méridien, 
et  la  basse  mer  un  peu  avant  le  lever  ou  le  coucher  de  cet  astre; 
l’amplitude  de  l’oscillation  diminuera  de  jour  en  jour.  Lors  du  pre- 
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mier  quartier,  la  pleine  mer  arrivera  de  nouveau  à l'instant  du 
passage  de  la  lune  au  méridien  ; et  l’amplitude  de  l'oscillation  de  la 
mer  se  réduira  à O01, 26.  Après  le  premier  quartier,  l’amplitude  de 
l’oscillation  augmentera  continuellement,  et  la  pleine  mer  n’arrivera 
plus  qu'un  peu  après  le  passage  de  la  lune  au  méridien,  linfin, 
lors  de  la  pleine  lune,  la  haute  mer  arrivera  de  nouveau  à l'instant 
du  passage  de  la  lune  au  méridien  ; et  la  différence  de  niveau  de  la 
haute  mer  et  de  la  basse  mer  redeviendra  égale  à 0n,,7i.  A partir 
de  là,  pendant  la  seconde  moitié  de  la  lunaison,  les  choses  se  pas- 
seront exactement  de  la  même  manière  que  pendant  la  première 
moitié. 

Dans  ce  même  cas,  où  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune 
restent  constamment  nulles,  l'oscillation  de  la  surface  de  la  mer,  en 
un  lieu  quelconque  non  situé  sur  l’équateur,  doit  présenter  successi- 
vement des  circonstances  entièrement  pareilles  à celles  que  nous  ve- 
nons d indiquer  ; si  ce  n’est  que  l’intensité  du  phénomène  est  moins 
prononcée,  et  d'autant  moins  que  la  latitude  du  lieu  est  plus  grande. 
Aux  pôles,  la  surface  de  la  mer  doit  rester  absolument  immobile. 

Si  enfin  nous  ne  supposons  plus  que  les  déclinaisons  du  soleil  et  de 
la  lune  restent  toujours  nulles,  afin  de  rentrer  dans  la  réalité,  nous 
verrons  que  le  mouvement  oscillatoire  de  la  surface  de  la  mer  se 
compliquera,  tout  en  s’effectuant  encore  dans  son  ensemble  à peu 
près  comme  nous  venons  de  l'indiquer.  Les  déclinaisons  du  soleil 
et  de  la  lune,  tantôt  grandes,  tantôt  petites,  tant  boréales,  tantôt 
australes,  donneront  lieu  surtout  à des  différences  entre  les  deux 
marées  d’un  même  jour,  pour  tout  point  dont  la  latitude  n’est  pas 
nulle,  ainsi  que  cela  avait  lieu  déjà  dans  le  cas  où  nous  ne  considé- 
rions que  l'action  de  la  lune  sur  les  eaux  de  la  mer.  La  variation 
des  distances  de  la  lune  et  du  soleil  à la  terre,  en  apportant  des 
variations  correspondantes  dans  les  intensités  de  leurs  actions  sur 
les  eaux  de  la  mer,  vient  encore  compliquer  le  phénomène.  Mais 
au  milieu  de  toutes  ces  complications,  le  mouvement  de  la  surface 
de  la  mer  est  toujours  réglé  sur  le  mouvement  diurne  de  la  lune  au- 
tour de  la  terre  ; la  pleine  mer  arrive  chaque  jour  à l’instant  même 
du  passage  de  la  lune  au  méridien,  ou  bien  un  peu  avant  ou  un  peu 
aprèsce  passage  ; etcomme  le  temps  qui  s’écoule  entre  deux  passages 
successifs  de  la  lune  au  méridien,  au-dessus  de  l’horizon,  est  moyen- 
nement de  24h  50",  il  s’ensuit  que  l’intervalle  de  temps  compris  en- 
tre deux  pleines  mers  consécutives  a une  valeur  moyennedeI  2l,25m. 

§ 309.  Le  phénomène  des  marées,  tel  qu’on  l’observe  sur  les 
bords  de  la  mer,  a une  très  grande  analogie  avec  le  mouvement 
oscillatoire  dont  nous  venons  d’indiquer  rapidement  les  principales 
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circonstances,  cependant  il  est  loin  d'être  complètement  identique 
avec  ce  mouvement  ; il  existe  entre  eux  des  différences  essentielles 
que  nous  allons  signaler. 

Dans  chaque  lieu,  l’intervalle  de  temps  compris  entre  deux  hautes 
mers  consécutives  est  bien  égal,  en  moyenne,  à 121'  25ni  ; mais  la 
haute  mer,  au  lieu  d’arriver  à l’instant  même  où  la  lune  passe  au 
méridien,  lors  des  syzygies  et  des  quadratures,  n'arrive  qu’un  cer- 
tain temps  après  ce  passage.  L’oscillation  de  la  surface  de  la  mer 
est  bien  toujours  réglée  dans  son  ensemblesur  le  mouvement  diurne 
de  la  lune  autour  de  la  terre  ; mais  chacune  des  phases  de  cette 
oscillation  est  en  retard  sur  l’instant  auquel  elledevrait  se  produire, 
d’après  les  considérations  théoriques  qui  viennent  d'être  exposées, 
et  ce  retard  est  d’ailleurs  très  différent  d'un  lieu  à un  autre  lieu. 

L'amplitude  de  l'oscillation  de  la  surface  de  la  mer,  en  chaque 
lieu,  est  bien  tantôt  grande,  tantôt  petite,  et  les  alternatives  d’aug- 
mentation et  de  diminution  de  cette  amplitude  se  règlent  bien  sur 
les  phases  de  la  lune,  de  manière  qu’à  une  même  phase  correspond 
toujours  à peu  près  la  même  différence  de  niveau  d'une  haute 
mer  et  de  la  basse  mer  qui  la  suit  ; mais  ce  n’est  pas  à l’épo- 
que même  de  la  nouvelle  lune  ou  de  la  pleine  lune  que  le  phéno- 
mène a sa  plus  grande  intensité,  et  ce  n’est  pas  non  plus  à l’époque 
des  quadratures  que  son  intensité  est  la  plus  petite.  L'amplitude 
de  l'oscillation  augmente  et  diminue  successivement,  en  suivant 
exactement  les  lois  qui  résultent  des  considérations  théoriques  pré- 
cédentes ; mais  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  valeurs  de 
cette  amplitude  n’arrivent  qu’environ  un  jour  et  demi  après  les 
époques  auxquelles  elles  devraient  arriver  d'après  ces  considéra- 
tions théoriques. 

La  quantité  dont  la  surface  de  la  mer  s’élève  et  s’abaisse  succes- 
sivement est  en  général  beaucoup  plus  grande  que  celle  que  nous 
avons  trouvée,  en  admettent  que  cette  surface  prend  à chaque  in- 
stant la  figure  d'équilibre  qui  convient  à la  grandeur  et  à la  direction 
des  actions  perturbatrices  du  soleil  et  de  la  lune.  Nous  avons  vu 
que  la  plus  grande  différence  de  niveau  qui  puisse  exister,  dans 
cette  hypothèse,  entre  une  haute  mer  et  la  basse  mer  qui  la  suit, 
est  seulement  de  0n,,74,  à l'équateur,  si  le  soleil  et  la  lune  sont  à 
jeurs  moyennes  distances  de  la  terre  ; dans  le  cas  où  le  soleil  et  la 
lune  se  trouveraient  tous  deux  à leurs  plus  petites  distances  de  la 
terre,  cette  différence  de  niveau  ne  serait  pas  beaucoup  augmentée  : 
or  il  existe  certaines  localités  sur  les  côtes  de  France,  où  l'étendue 
du  mouvement  de  la  surface  de  la  mer  dans  le  sens  vertical  sur- 
passe 1 3 mètres. 

48. 
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Enfin,  lorsque  les  déclinaisons  du  soleil  et  de  la  lune  ne  sont  pas 
nulles,  et  l’on  sait  que  ces  déclinaisons  peuvent  aller  jusqu’à  23°  \ 
pour  le  soleil,  et  28“  | pour  la  lune,  il  devrait  y avoir  une  diffé- 
rence notable  entre  les  hauteurs  des  deux  pleines  mers  d'une 
même  journée  ; et  les  observations  n’indiquent  en  général  qu’une 
différence  insignifiante  entre  ces  hauteurs. 

Toutes  ces  divergences  entre  les  oscillations  réelles  de  la  surface 
de  la  mer,  et  le  mouvement  que  les  actions  perturbatrices  du  soleil 
et  de  la  lune  sembleraient  devoir  lui  imprimer  d’après  ce  que  nous 
avons  dit,  tiennent  à deux  causes  distinctes.  La  première  consiste 
en  ce  que  la  terre  n’est  pas  entièrement  recouverte  d’eau,  comme 
nous  l’avons  supposé  ; et  la  seconde,  en  ce  que  la  surface  de  la 
mer,  au  lieu  de  prendre  à chaque  instant  la  forme  qui  convient  à 
l’équilibre  des  eaux  sous  l’action  des  forces  qui  leur  sont  appliquées, 
est  au  contraire  constamment  en  mouvement,  parce  que  la  forme 
d’équilibre  vers  laquelle  elle  tend  change  continuellement,  et  qu’elle 
ne  peut  jamais  l'atteindre. 

Les  eaux  de  la  mer,  contenues  dans  un  espace  limité  de  part  et 
d’autre  par  des  continents,  oscillent  dans  cet  espace,  qui  forme  une 
sorte  de  vase  de  peu  de  profondeur  eu  égard  à ses  dimensions  trans- 
versales ; leurs  oscillations  sont  entretenues  par  les  actions  pertur- 
batrices de  la  lune  et  du  soleil,  dont  l’intensité  et  la  direction 
changent  à chaque  instant.  Lorsque,  par  suite  de  ces  actions,  la 
surface  de  la  mer  doit  monter  d’un  certain  côté  du  bassin  qui  la 
renferme,  les  eaux  se  portent  de  ce  côté , la  vitesse  avec  laquelle 
s’effectue  ce  mouvement  de  transport  fait  que  les  eaux  ne  s’arrêtent 
pas  lorsque  leur  surface  a pris  l’élévation  qui  convient  à l’équilibre, 
et  qu’elles  continuent  à se  mouvoir  dans  le  même  sens,  jusqu'à  ce 
que  leur  vitesse  soit  complètement  détruite  par  l'action  de  la  pesan- 
teur et  par  les  frottements  contre  le  fond , de  sorte  que  le  mouve- 
ment oscillatoire,  dans  le  sens  vertical,  prend  ainsi,  sur  les  bords 
de  la  mer,  des  proportions  beaucoup  plus  grandes  que  si  la  mer  se 
mettait  à chaque  instant  en  équilibre  sous  l’action  des  forces  qui  lui 
sont  appliquées.  On  comprend  par  là,  non-seulement  pourquoi  la 
mer  s’élève  et  s’abaisse  beaucoup  plus  qu’elle  ne  semblerait  devoir 
le  faire  sous  les  actions  de  la  lune  et  du  soleil,  mais  encore  pourquoi, 
lors  des  syzygies,  la  haute  mer  n’arrive  pas  précisément  à l'instant 
du  passage  de  la  lune  au  méridien  : à cet  instant,  les  actions  du 
soleil  et  de  la  lune  sont  dans  les  conditions  convenables  pour  sou- 
tenir les  eaux  de  la  mer  à une  plus  grande  hauteur  qu’elles  ne  pour- 
raient le  faire  avant  et  après  ; mais  les  eaux,  qui  ont  monté  sous 
ses  actions,  avant  le  passage  de  la  lune  au  méridien,  continuent 
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encore  à monter  pendant  quelque  temps,  après  ce  passage,  en  vertu 
de  leur  vitesse  acquise. 

Si  les  actions  perturbatrices  du  soleil  et  de  la  lune  sur  les  eaux 
de  la  mer  venaient  à disparaître  brusquement,  les  oscillations 
qu'elles  auraient  communiquées  à ces  eaux,  jusqu'au  moment  de 
leur  disparition,  ne  s'arrêteraient  pas  aussitôt;  elles  continueraient 
encore  pendant  un  certain  temps,  jusqu’à  ce  que  les  résistances 
provenant  des  frottements  de  l’eau  sur  le  fond  de  la  mer  les  aient 
complètement  détruites.  Les  actions  du  soleil  et  de  la  lune,  au  lieu 
de  produire  à chaque  instant  la  totalité  du  mouvement  des  eaux , 
ne  font  que  tendre  constamment  à accroître  ce  mouvement,  puisque 
celui  qui  a été  produit  par  les  actions  antérieures  de  ces  astres 
persiste  encore  pendant  qu’ils  continuent  à agir.  D’un  autre  côté, 
le  frottement  des  eaux  sur  le  fond  de  la  mer  tend  continuellement 
à détruire  leur  mouvement.  C'est  l'antagonisme  de  ces  deux  causes 
contraires  qui  détermine  les  variations  d’intensité  des  oscillations 
de  la  mer.  Lorsque  les  actions  combinées  de  la  lune  et  du  soleil 
l’emportent  sur  le  frottement , l’amplitude  des  oscillations  aug- 
mente; lorsque  c’est  le  frottement  qui  l’emporte  sur  les  actions  de 
la  lune  et  du  soleil,  cette  amplitude  diminue.  On  conçoit  donc  que 
la  plus  grande  intensité  du  phénomène  des  marées  ne  doit  pas 
avoir  lieu  précisément  aux  époques  des  syzygies;  quoique,  à 
partir  de  ces  époques,  la  force  perturbatrice  due  aux  actions  com- 
binées des  deux  astres  aille  en  diminuant,  elle  l’emporte  encore 
pendant  quelque  temps  sur  le  frottement,  et  l’oscillation  de  la  sur- 
face de  la  mer  s’accroît  jusqu'à  ce  que  l’excès  de  cette  force  sur  le 
frottement  devienne  nul.  De  même  cette  oscillation,  qui  diminue  de 
plus  en  plus  aux  approches  des  quadratures,  continue  encore  à di- 
minuer après  ces  époques,  jusqu’à  ce  que  la  force  perturbatrice, 
due  aux  actions  combinées  des  deux  astres , ait  assez  augmenté 
pour  atteindre  la  grandeur  du  frottement  auquel  elle  était  inférieure 
depuis  quelque  temps. 

La  même  considération,  de  la  persistance  du  mouvement  produit 
par  les  actions  antérieures  de  la  lune  et  du  soleil , fait  voir  pour- 
quoi les  déclinaisons,  quelquefois  assez  grandes,  de  ces  astres , ne 
donnent  lieu  qu’à  des  différences  à peine  sensibles  entre  les  hau- 
teurs des  deux  pleines  mers  d'un  même  jour. 

§ 310.  Les  explications  que  nous  venons  de  donner  rendent 
complètement  compte  des  discordances  que  la  théorie  exposée  dans 
le  paragraphe  308  présentait  avec  le  phénomène  des  marées.  Mais 
la  considération  de  la  forme  et  des  dimensions  des  diverses  mers  , 
ainsi  que  des  communications  plus  ou  moins  larges  qui  existent 
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entre  elles,  permet  d'aller  encore  plus  loin  , en  indiquant  la  cause 
des  différences  très  grandes  que  l’on  trouve  dans  l'intensité  de  ce 
phénomène,  suivant  qu'on  l'observe  dans  tel  ou  tel  lieu. 

Dans  une  mer  de  petites  dimensions,  et  à plus  forte  raison  dans 
un  lac , il  est  clair  que  les  oscillations  des  eaux  sous  l’action  de  la 
lune  et  du  soleil  doivent  être  peu  prononcées;  dans  une  grande 
mer,  au  contraire,  ces  oscillations  doivent  être  beaucoup  plus  in- 
tenses. Si  une  grande  mer  est  limitée  de  part  et  d autre  par  des 
côtes  s’étendant  à peu  près  suivant  deux  méridiens,  comme  l'océan 
Atlantique  qui  est  compris  entre  les  côtes  d'Europe  et  d’Afrique, 
d’une  part,  et  les  côtes  d'Amérique,  d’une  autre  part,  ces  deux 
limites  forment  comme  deux  barrières,  contre  lesquelles  les  eaux 
sont  obligées  de  s'arrêter  dans  leur  mouvement  de  transport,  qui 
est  dirigé  tantôt  de  l'est  à l’ouest,  tantôt  de  l’ouest  à l'est  ; il  doit 
en  résulter,  vers  ces  limites,  et  dans  le  sens  vertical , des  oscilla- 
tions notablement  plus  grandes  que  celles  qui  se  produisent  dans 
une  vaste  mer  presque  entièrement  libre,  comme  la  mer  du  Sud. 

Si  deux  mers  communiquent  l’une  avec  l’autre,  les  oscillations 
produites  par  les  actions  du  soleil  et  de  la  lune,  dans  une  quel- 
conque de  ces  deux  mers,  se  propagent  dans  l’autre  ; en  sorte  que, 
dans  chacune  d'elles,  il  y a à la  fois  des  oscillations  produites  di- 
rectement par  les  actions  des  deux  astres  sur  l'eau  qu  elle  ren- 
ferme, et  des  oscillations  provenant  de  celles  que  ces  astres  occa- 
sionnent dans  l'autre  mer  : les  marées  qu'on  y observe  sont  le 
résultat  de  la  combinaison  de  ces  deux  espèces  d'oscillations.  Si  les 
deux  mers  ont  des  dimensions  très  différentes,  les  marées  qui  ont 
lieu  dans  la  plu$  grande  sont  presque  en  totalité  des  marées  di- 
rectes; et,  au  contraire,  celles  qui  ont  lieu  dans  la  plus  petite  ne 
sont  pour  ainsi  dire  que  des  marées  dérivées,  provenant  de  ce  que 
les  oscillations  des  eaux  de  la  grande  mer  se  propagent  de  proche 
en  proche  dans  toutes  les  parties  de  la  petite. 

Les  marées  sont  à peine  sensibles  dans  la  mer  Méditerranée. 
Cela  tient  aux  petites  dimensions  que  présente  cette  mer.  Le  dé- 
troit de  Gibraltar,  par  lequel  elle  communique  avec  l’océan  Atlan- 
tique , n’est  pas  assez  large  pour  que  les  oscillations  des  eaux  de 
cet  océan  puissent  se  propager  à son  intérieur , de  manière  à y 
produire  des  marées  dérivées  appréciables. 

Les  marées  de  l'océan  Atlantique  occasionnent,  au  contraire, 
des  marées  dérivées  très  intenses  dans  la  mer  de  la  Manche,  avec 
laquelle  il  communique  très  librement.  Lorsque  la  mer  devient 
haute  à l'ouest  de  la  France,  dans  les  environs  de  Brest , le  ilôt  de 
la  pleine  mer  s’avance  peu  à peu  dans  la  Manche.  Celte  petite  mer 
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se  trouvant  resserrée  brusquement  par  la  presqu’île  du  Cotentin 
(département  de  la  Manche) , le  flot  monte  contre  la  barrière  qui 
s’oppose  ainsi  à sa  marche,  et  il  en  résulte  des  marées  extrême- 
ment grandes  sur  les  côtes  de  la  baie  de  Cancale,  et  notamment  à 
Granville.  De  là  le  flot  continue  à s'avancer,  et  la  pleine  mer  a 
lieu  successivement  à Cherbourg,  au  Havre,  à Dieppe,  à Calais,  etc. 
Cette  marche  du  flot  de  la  marée  est  rendue  sensible  par  le  tableau 
suivant , qui  donne,  pour  divers  ports  des  côtes  de  France , le  re- 
tard de  la  pleine  mer  sur  l’instant  du  passage  de  la  lune  au  méri- 
dien à l'époque  des  syzygies,  retard  qu’on  nomme  V établissement 
<lu  port.  Le  même  tableau  contient  en  outre  l’indication  de  l’am- 
plitude moyenne  de  l’oscillation  de  la  surface  de  la  mer  à l’époque 
des  syzygies. 


« 

NOMS  DES  PORTS. 

ÉTABLISSEMENT 
du  port. 

HAUTEUR 
MOYENNE 
de  la  marée 
aux  syzygies. 

h in 

m 

Bayonne  (embouchure  île  l’Adour) 

3 30 

2,80 

Roynn  (embouchure  de  la  Gironde) 

4 I 

4,70 

Saint-Nazaire  (embouchure  de  la  Loire)  . . . 

3 45 

5,3fi 

Lorient 

3 30 

4,48 

Brest 

3 45 

G,  42 

Saint-Malo 

fi  0 

1 1 ,30 

Granville 

fi  30 

12,30 

Cherbourg;.  . 1 

7 45 

5,fi4 

Le  Havre  (embouchure  de  la  Seine) 

9 15 

7,14 

Dieppe 

10  30 

8,80 

Boulogne 

.10  40 

7,92 

11  45 

fi, 21 

Dunkerque 

H 45 

5,30 

§311.  H est  naturel  de  se  demander  si  le  soleil , et  surtout  la 
lune,  en  agissant  sur  l'atmosphère  de  la  terre , y produisent  un 
effet  analogue  à celui  que  ces  astres  produisent  sur  la  mer  et  que 
nous  venons  d’analyser.  Il  ne  peut  pas  y avoir  le  moindre  doute 
à ce  sujet.  Le  soleil  et  la  lune  exercent  leurs  actions  sur  l’air 
atmosphérique  tout  aussi  bien  que  sur  l'eau  de  la  mer,  et  il  doit 
en  résulter,  dans  l’atmosphère,  de  véritables  marées.  Mais  il  reste  à 
voir  comment  nous  pourrons  nous  apercevoirde  ces  marées  atmos- 
phériques, et  si  les  effets  par  lesquels  elles  peuvent  se  manifester 
à nous  ne  sont  pas  trop  faibles  pour  nous  permettre  seulement 
d'en  constater  l’existence. 
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Nous  ne  sommes  pas  placés  de  manière  à voir  la  surface  exté- 
rieure de  l'atmosphère  terrestre,  comme  nous  voyons  la  surface  de 
la  mer.  Ce  n’est  donc  pas  par  l’observation  du  mouvement , tantôt 
ascendant,  tantôt  descendant,  de  cette  surface  extérieure,  que  les 
marées  atmosphériques  peuvent  nous  être  rendues  sensibles.  Nous 
nous  trouvons,  pour  ainsi  dire,  au  fond  de  l’atmosphère  ; nous  ne 
|K>uvons  nous  apercevoir  de  1 existence  des  marées  atmosphériques 
que  comme  nous  nous  apercevrions  des  marées  de  l’océan,  si  nous 
étions  placés  au  fond  de  la  mer.  Or,  il  est  clair  que  le  seul  effet  que 
nous  éprouverions  au  fond  de  la  mer,  par  suite  des  oscillations  de 
sa  surface,  dues  aux  actions  du  soleil  et  de  la  lune,  c'est  un  chan- 
gement périodique  dans  la  pression  exercée  par  l'eau  sur  les  objets 
qui  nous  environneraient,  en  raison  de  l'augmentation  et  de  la  di- 
minution alternative  de  la  hauteur  de  la  colonne  d'eau  située  au- 
dessus  de  nous  : la  pression  exercée  par  l’eau  irait  en  augmentant 
pendant  tout  le  temps  que  la  surface  de  la  mer  s’élèverait , et  en 
diminuant,  au  contraire,  pendant  tout  le  temps  que  cette  surface 
s’abaisserait.  Les  marées  atmosphériques  ne  peuvent  donc  nous 
être  rendues  sensibles  que  par  des  variations  périodiques  de  la  pres- 
sion exercée  par  l'atmosphère  dans  le  lieu  où  nous  nous  trouvons, 
c’est-à-dire  par  des  augmentations  et  diminutions  alternatives  de 
la  hauteur  de  la  colonne  barométrique  qui  sert  de  mesure  à cette 
pression. 

Observons  maintenant  que  l'atmosphère  n’est  pas  dans  les  mêmes 
conditions  que  la  mer,  qui  se  trouve  encaissée  dans  les  continents  : 
l’atmosphère  environne  la  terre  de  toutes  parts,  et,  par  conséquent, 
les  motifs  que  nous  avons  donnés  pour  expliquer  l'excès  considé- 
rable de  l’amplitude  réelle  des  oscillations  de  la  surface  de  la  mer, 
sur  ce  qu  elle  devrait  être  d’après  la  théorie,  ne  peuvent  pas  s'ap- 
pliquer au  cas  des  marées  atmosphériques.  L'amplitude  totale  des 
oscillations  de  l’atmosphère,  dans  le  sens  vertical  et  à l’époque  des 
syzygies,  ne  doit  donc  pas  beaucoup  s'éloigner  de  la  valeur  de 
0m.74  que  la  théorie  assigne  à cette  amplitude.  La  hauteur  de  la 
colonne  d'air  située  au-dessus  du  lieu  où  l’on  est  placé  ne  doit 
varier,  en  vertu  des  actions  du  soleil  et  de  la  lune,  que  dune 
quantité  à peu  près  égale  à cette  hauteur  de  0ro,74.  Or,  on  sait 
qu’une  augmentation  d'un  mètre , dans  la  hauteur  de  la  colonne 
d’air  qui  surmonte  un  baromètre  placé  près  de  la  surface  de  la 
terre,  ne  produit  qu'une  augmentation  d'un  dixième  de  millimètre 
environ  dans  la  hauteur  de  la  colonne  barométrique  : les  oscillations 
de  celte  colonne  barométrique,  dues  aux  marées  atmosphériques, 
doivent  donc  être  insensibles  La  discussion  d’nn  grand  nombre  de 
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mesures  de  la  hauteur  de  la  colonne  barométrique , correspondant 
aux  diverses  phases  du  mouvement  oscillatoire  qui  constitue  ces 
marées  atmosphériques,  n’a  en  effet  jamais  permis  d’y  reconnaître 
la  moindre  trace  de  l'influence  de  ce  mouvement  sur  la  pression 
atmosphérique. 

Un  très  grand  nombre  de  personnes  attribuent  à la  lune  une  in- 
fluence sur  les  changements  de  temps,  sur  la  végétation,  sur  la  con- 
servation des  bois  coupés  à telle  ou  telle  époque,  etc.,  etc.  Cette  idée, 
extrêmement  ancienne,  est  tellement  enracinée  dans  le9  croyances 
populaires,  quelle  subsistera  probablement  encore  longtemps, 
quoique  rien  ne  tende  le  moins  du  monde  à en  constater  la  vérité, 
ni  dans  les  considérations  théoriques  qui  ont  expliqué  tant  de  phé 
nomènes , ni  dans  les  résultats  extrêmement  nombreux  consignés 
dans  les  registres  d’observations.  La  lune,  dit-on,  produit  bien  les 
oscillations  périodiques  de  la  surface  de  la  mer  : pourquoi  n’aurait- 
elle  pas  aussi  une  influence  sur  l’air  atmosphérique,  et,  par  consé- 
quent, sur  tout  ce  qui  dépend  de  l’atmosphère,  le  beau  ou  le  mau- 
vais temps , la  végétation , etc.?  Nous  venons  de  voir  que  la  lune 
doit  agir  en  effet  sur  l'air  comme  sur  les  eaux  de  la  mer,  mais  que 
cette  action  se  traduit  en  définitive  par  un  changement  insignifiant 
dans  la  pression  atmosphérique , ce  qui  ne  peut  avoir  rien  de 
commun  avec  les  effets  que  l’on  attribue  à cette  action  de  la  lune. 
11  est  rare  que  les  personnes  imbues  du  préjugé  dont  nous  parlons 
ne  disent  pas  que  leur  conviction  est  fondée  sur  le  résultat  de  leur 
propre  expérience:  et  cependant,  des  observations  faites  très 
régulièrement  pendant  un  grand  nombre  d’années,  dans  beaucoup 
de  lieux  différents , n’ont  jamais  rien  indiqué  qui  s’accordât  avec 
cette  prétendue  influence  de  la  lune.  Ce  n’est  qu'en  répandant  de 
plus  en  plus  la  connaissance  des  résultats  auxquels  les  sciences 
ont  pu  nous  conduire,  que  l’on  peut  avoir  l'espoir  de  faire  dispa- 
raître ce  reste  des  croyances  astrologiques. 

§ 31  2.  Influence  de  la  rotation  de  la  terre  sur  les  mou- 
vements apparents  des  corps  situés  & sa  surface.  — Nous 
avons  vu  que  la  rotation  de  la  terre  a une  influence  notable  sur 
l’intensité  et  la  direction  de  la  pesanteur,  en  donnant  lieu  au  déve- 
loppement des  forces  centrifuges,  qui,  en  chaque  point  de  fa  sur- 
face du  globe,  se  combinent  avec  l’attraction  exercée  par  la  masse 
entière  de  la  terre  sur  les  corps  qui  s’y  trouvent  Mais  cette  influence 
de  la  rotation  de  la  terre  9e  fait  sentir  encore  d'une  autre  manière  ; 
les  mouvements  des  corps  qui  nous  avoisinent  ne  s'effectuent  pas, 
par  rapport  à nous , exactement  de  même  que  si  la  terre  ne  tour- 
nait pas  autour  de  son  axe.  Il  est  vrai  qu’il  n v a généralement 
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qu'une  très  faible  différence  entre  les  mouvements  tels  que  nous 
les  voyons,  et  ceux  qui  se  produiraient  dans  les  mêmes  circon- 
stances si  la  terre  était  immobile  ; en  sorte  que  nous  n’apercevons 
même  pas  cette  différence,  et  que,  habituellement,  les  mouvements 
que  nous  observons  autour  de  nous  ne  nous  suggèrent  pas  l'idée 
de  la  mobilité  du  sol  sur  lequel  nous  nous  appuyons.  Mais  il  y a 
des  cas  dans  lesquels  la  différence  dont  nous  parlons  devient  très 
sensible.  Nous  allons  faire  connaître  les  expériences  à l'aide  des- 
quelles on  est  parvenu  à la  manifester  d’une  manière  incontestable. 

Si  la  terre  était  immobile,  un  corps  qu’on  laisserait  tomber  d une 
certaine  hauteur,  près  de  sa  surface,  se  mouvrait  exactement  sui- 
vant la  verticale  menée  par  son  point  de  départ,  et  viendrait  ren- 
contrer le  sol  au  pied  de  cette  verticale.  Le  mouvement  de  rotation 
de  la  terre  sur  elle-même  fait  qu'il  n’en  est  pas  rigoureusement  ainsi; 
le  corps  qu’on  abandonne  à faction  de  la  pesanteur,  sans  lui  donner 
de  vitesse  initiale,  ne  suit  pas  la  verticale  de  son  point  de  départ, 
et  ne  tombe  pas  sur  le  sol  au  point  où  cette  ligne  vient  le  percer. 

En  effet,  le  corps  étant  en  A , fig.  355,  à l’instant  où  on  l’aban- 
donne , se  trouve  réellement 
animé  d’une  certaine  vitesse, 
qui  est  celle  qu’il  possédait  en 
arrivant  au  point  A , en  vertu 
de  la  rotation  de  la  terre;  ce 
corps  est  donc  dans  les  mêmes 
conditions  que  s’il  était  lancé 
horizontalement , à partir  du 
point  A , et , en  conséquence , 
il  tombe  en  décrivant  une  ligne 
courbe  AB.  Pendant  qu’il  se 
meut  ainsi,  la  terre  continue  à 
tourner;  la  verticale  AC,  menée 
par  le  point  de  départ  du  corps, 
se  déplace  sans  cesser  de  se  di- 
riger vers  le  point  O.  Si  cette 
verticale  suivait  le  corps , do 
manière  à passer  constamment  par  la  position  qu’il  occupe  sur  la 
ligne  courbe  AB,  un  observateur,  placé  sur  la  terre  et  emporté  par 
elle  dans  son  mouvement  de  rotation,  croirait  que  le  corps  se  meut 
réellement  suivant  la  ligne  AC,  puisqu’à  chaque  instant  il  le  ver- 
rait en  un  des  points  de  cette  ligne.  Mais  il  n'en  est  pas  ainsi  : nous 
allons  reconnaître  sans  peine  qu’à  l’instant  où  le  corps  vient  ren- 
contrer la  surface  de  la  terre  en  B,  la  verticale  AC  de  son  point 
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de  départ  est  restée  en  arrière  par  rapport  à lui , et  a pris  une 
position  telle  que  A'C'. 

Reportons-nous  pour  cela  à ce  que  nous  avons  démontré  relati- 
vement au  mouvement  d’un  corps  qui  est  soumis  à l’action  d’une 
force  constamment  dirigée  vers  un  même  point  (§  288),  et  nous  ver- 
rons que  lo  mouvement  du  corps  pesant  le  long  de  la  ligne  courbe 
AB,  sous  l’action  d’une  force  constamment  dirigée  vers  le  point  O, 
doit  s’effectuer  conformément  à la  loi  des  aires;  les  aires  des  sec- 
teurs décrits  dans  des  temps  égaux  successifs  par  la  ligne  droite 
qui  joint  le  mobile  au  point  O,  doivent  être  égales  entre  elles.  Si  le 
corps  n’avait  pas  été  abandonné  au  point  A , il  se  serait  mû  suivant 
l are  de  cercle  AA',  au  lieu  de  tomber  en  parcourant  la  ligno 
courbe  AB  ; ce  mouvement  se  serait  effectué  en  vertu  de  la  même 
vitesse  initiale  en  A,  et  n’aurait  différé  du  mouvement  suivant  AB, 
qu’en  ce  que  la  force  appliquée  au  corps  aurait  été  en  grande 
partie  détruite  par  l’obstacle  qui  aurait  maintenu  ce  corps  à uno 
distance  invariable  de  la  surface  de  la  terre.  Mais,  que  la  force  qui 
agit  sur  lo  corps  ait  telle  ou  telle  valeur,  peu  importe  (commen- 
cement du  § 289);  pourvu  que  cette  force  soit  toujours  dirigé©  vers 
le  point  O,  les  aires  décrites  en  temps  égaux  autour  do  ce  point  O 
sont  toujours  égales  entre  elles  ; et  les  valeurs  de  ces  aires  sont  les 
mêmes  dans  les  divers  mouvements  que  le  corps  peut  prendre  , en 
parlant  du  point  A,  avec  une  même  vitesse  initiale,  et  sous  l’action 
de  forces  d intensités  differentes , mais  passant  toujours  par  le 
point  O.  L’aire  du  secteur  ABO,  décrit  autour  du  point  O,  dans  le 
cas  où  lo  corps  est  abandonné  à l’action  de  la  pesanteur,  doit  donc 
être  égale  à l’aire  du  secteur  AA'O,  qui  serait  décrit  dans  le  mémo 
temps  autour  do  ce  point,  dans  le  cas  où  le  corps  aurait  été  main- 
tenu à la  hauteur  où  il  se  trouvait  primitivement  ; or,  légalité  de 
ces  deux  aires  ne  peut  évidemment  avoir  lieu  qu’autant  que  la 
ligne  A'O  rencontre  la  surface  de  la  terre  en  un  point  C'  compris 
entre  C et  B;  c’est-à-dire  que  le  corps  pesant,  abandonné  5 lui- 
même  au  point  A,  vient  tomber  sur  la  terre  en  un  point  B,  situé 
en  avant  de  la  position  qu’occupe  le  pied  de  la  verticale  du  point 
de  départ  à linstant  où  le  corps  arrive  en  ce  point  B.  Le  mouvement 
de  rotation  de  la  terre  s’effectuant  de  l’ouest  à l’est , on  voit  que 
le  corps  qu’on  laisse  ainsi  tomber  d’une  certaine  hauteur,  sans  lui 
donner  aucune  impulsion,  doit  rencontrer  le  sol  à l’est  du  pied  de 
la  verticale  menée  par  son  point  de  départ. 

Cette  déviation  vers  l’est,  qu’éprouve  un  corps  tombant  d’une 
certaine  hauteur  sans  vitesse  initiale,  ne  peut  devenir  sensible 
qu’autant  que  la  hauteur  de  chute  est  très  grande.  M.  Reich  en  a 
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constaté  l'existence  réelle  au  moyen  d’expériences  faites  à Frevberg, 
dans  un  puits  do  mine.  La  hauteur  de  chute  était  de  I 58™, 5.  Il  a 
trouvé,  en  prenant  la  moyenne  des  résultats  fournis  par  un  grand 
nombre  d’expériences,  que  la  déviation  vers  l est  avait  une  valeur 
de  0m,0283.  En  calculant  la  grandeur  que  devrait  avoir  cette  dé- 
viation, d'après  les  considérations  théoriques  qui  viennent  d'être 
développées,  on  trouve  0m,0276.  La  différence  qui  existe  entre  ces 
deux  nombres  est  bien  faible,  eu  égard  à la  grande  difficulté  de 
fairo  exactement  des  expériences  telles  que  celles  dont  il  s'agit. 

§ 313.  M.  Foucault  est  parvenu  récemment  à manifester  d’une 
manière  encore  plus  complète  l'influence  do  la  rotation  de  la  terre 
sur  le  mouvement  apparent  des  corps  situés  à sa  surface , dans 
deux  cas  distincts  que  nous  allons  faire  connaître. 

La  première  des  expériences  remarquables  qu’il  a imaginées 
dans  ce  but  consiste  à observer  les  oscillations  d un  pendule  d une 
grande  longueur,  disposé  de  manière  à pouvoir  osciller  librement, 
et  avec  une  facilité  exactement  la  même,  dans  tous  les  plans  verti- 
caux menés  par  son  point  de  suspension.  Un  pareil  pendule,  écarté 
de  sa  position  d’équilibre,  puis  abandonné  à lui-même  sans  vitesse 
initiale,  effectue  une  série  d’oscillations  dans  le  plan  vertical  mené 
par  la  position  qu’on  lui  avait  donnée  d’abord.  Si  la  terre  était  im- 
mobile, le  pendule  ne  sortirait  pas  du  plan  vertical  dans  lequel  il  a 
commencé  à osciller;  son  plan  d’oscillation  , de  direction  absolu- 
ment invariable  dans  l’espace,  resterait  constamment  dirigé  vers 
les  mêmes  objets  situés  dans  le  voisinage  du  lieu  où  il  est  installé. 
La  rotation  de  la  terre  sur  elle-même  fait  que  les  choses  ne  se 
passent  pas  tout  à fait  ainsi. 

Pour  nous  rendre  compte  de  l'influence  que  ce  mouvement  de 
rotation  exerce  sur  les  oscillations  du 
pendule,  supposons  d'abord  que  nous 
nous  trouvions  à l’un  des  pôles  do  la 
terre,  au  pôle  boréal  P,  par  exemple, 
fig.  356.  Si  le  pendule  est  mis  en  mou- 
vement comme  nous  l avons  dit , et  que 
son  point  de  suspension  soit  pris  sur 
un  corps  indépendant  de  la  terre  et  ne 
tournant  pas  comme  elle  autour  de  l'axe 
PP',  il  est  clair  que  le  plan  d’oscillation 
du  pendule  conservera  une  direction 
invariable  dans  l’espace  ; la  terre  tour- 
nera sous  lui , sans  qu’il  participe  à ce 
mouvement  de  rotation,  et  les  plans  des  divers  méridiens  terrestres 
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viendront  successivement  coïncider  avec  le  plan  vertical  dans 
lequel  s’effectuent  ses  oscillations.  Un  observateur,  placé  sur  la 
terre,  tournant  avec  elle  autour  de  Taxe  PP',  et  n’avant  pas  con- 
science de  ce  mouvement  dont  il  est  animé  en  commun  avec  la 
terre,  regardera  les  méridiens  terrestres  comme  immobiles,  et 
croira  en  conséquence  que  le  plan  d'oscillation  du  pendule  tourne 
autour  de  PP',  de  manière  à venir  successivement  se  placer  dans 
le  plan  de  chacun  de  ces  méridiens  ; la  rotation  de  la  terre  s'effec- 
tuant de  l’ouest  à l’est , il  verra  le  plan  d’oscillation  du  pendule 
tourner  de  l’est  à l’ouest,  autour  de  la  verticale  menée  par  son  point 
de  suspension  , et  avec  une  vitesse  angulaire  précisément  égale  à 
celle  que  possède  la  terre  dans  son  mouvement  de  rotation  : si  les 
oscillations  du  pendule  ne  s’arrêtaient  pas,  le  plan  dans  lequel  elles 
s’effectuent  semblerait  faire  un  tour  entier  autour  de  la  verticale, 
dans  1 espace  d'un  jour  sidéral. 

Les  circonstances  que  nous  venons  d’indiquer  ne  pourraient  pas 
se  réaliser,  en  admettant  même  que  nous  pussions  en  effet  nous 
transporler  au  pôle  boréal  de  la  terre,  si  la  condition  de  suspendre 
le  pendule  à un  corps  indépendant  de  la  terre  était  indispensable. 
Mais  il  n’en  est  rien.  Si  le  fil  du  pendule  est  attaché  par  son  extré- 
mité supérieure  à un  corps  lié  à la  terre,  et  tournant  par  conséquent 
avec  elle,  le  plan  d’oscillation  du  pendule  n’en  conservera  pas  moins 
une  direction  invariable  dans  l’espace.  Pour  s’en  assurer,  il  suffit 
d’attacher  le  fil  du  pendule  à un  corps  que  l'on  puisse  faire  tourner 
à volonté  sur  lui-même,  autour  de  la  verticale  passant  par  le  point 
d’attache,  pendant  que  le  pendule  oscille  ; en  mettant  ce  pendule  en 
mouvement,  puis  faisant,  tourner  le  corps  auquel  il  est  suspendu:, 
soit  dans  un  sens,  soit  dans  l’autre,  on  voit  que  le  plan  d’oscillation 
ne  change  pas  : le  fil,  et  le  corps  pesant  qui  le  termine  à sa  partie 
inférieure, ^tournent  l’un  et  l'autre  sur  eux-mêmes,  comme  on  peut 
le  constater  en  leur  attachant  de  petits  appendices  de  papier,  sans 
qu’il  en  résulte  aucune  altération  de  la  direction  du  plan  d’oscilla- 
tion Le  point  de  suspension  du  pendule,  au  pôle  P,  peut  donc  être 
pris  sur  un  objet  dépendant  de  la  terre  et  tournant  avec  elle,  sans 
que  les  circonstances  indiquées  plus  haut  cessent  de  se  produire. 

Au  pôle  austral  P',  l’expérience  faite  de  la  même  manière  qu’au 
pôle  boréal  P,  donnera  des  résultats  analogues;  seulement  le  plan 
d’oscillation  du  pendule  semblera  tourner  en  sens  contraire,  à cause 
de  la  position  inverse  de  l’observateur  : le  mouvement  de  ce  plan 
sera  dirigé  do  gauche  à droite  au  pôle  boréal,  et  de  droite  à gauche 
au  pôle  austral. 

En  tout  autre  point  de  la  surface  delà  terre,  on  ne  voit  pas  aussi 
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facilement  ce  qui  doit  se  produire;  mais  il  est  clair  que,  si  le  plan 
d'oscillation  du  pendule  semble  tourner  dans  un  sens  au  point  A , 
il  devra  sembler  tourner  en  sens  contraire  au  point  A',  situé  symé- 
triquement par  rapport  à l’équateur  Eli'.  A l’équateur  même,  le 
plan  d’oscillation  devra  sembler  immobile,  parce  qu’il  n’y  a pas  de 
raison  pour  qu’il  semble  tourner  dans  un  sens  plutôt  que  dans 
l'autre. 

Pour  analyser  ce  qui  se  passera  au  point  A,  nous  nous  appuierons 
sur  la  proposition  suivante,  qu’on  démontre  dans  les  cours  de -mé- 
canique. Si  l’on  représente  par  la  ligne  OB  l’angle  dont  la  terre 
tourne  autour  de  son  axe  dans  un  temps  très  court,  et  que  l’on 
construise  le  parallélogramme  OCBD,  ayant  ses  côtés  OC, OD  dirigés 
l’un  suivant  OA,  l'autre  perpendiculairement  à OA,  la  rotation  OB 
autour  de  l’axe  PP'  équivaut  à deux  rotations  simultanées,  l’une 
autour  de  OA  et  représentée  en  grandeur  par  OC , l'autre  autour 
de  OP  et  représentée  en  grandeur  par  OD.  Supposons  donc  que, 
pendant  un  temps  très  court,  la  rotation  OB  de  la  terre,  autour  de 
son  axe  PP',  soit  remplacée  par  les  deux  rotations  OC  autour  de 
l'axe  OA,  et  OD  autour  de  l'axe  OF;  et  voyons  quelle  influence  cha- 
cune de  ces  deux  rotations  partielles  peut  avoir  sur  la  direction  du 
plan  d’oscillation  d’un  pendule  installé  au  point  A.  Eu  égard  à la 
rotation  de  la  terre  autour  de  l’axe  OF,  le  pendule,  placé  en  A,  se 
trouve  dans  les  mêmes  conditions  que  lorsqu’il  est  dans  un  point 
de  l’équateur  EE',  et  que  l’on  considère  la  rotation  réelle  de  la  terre 
autour  de  l’axe  PF'  : la  direction  du  plan  d’oscillation  du  pendule 
n’est  donc  nullement  modifiée  par  l’existence  de  la  rotation  do  la 
terre  autour  de  Taxe  OF,  en  sorte  que  nous  pouvons  faire  abstrac- 
tion de  la  rotation  OD.  Dès  lors,  la  rotation  OC  subsistant  seule,  le 
pendule  installé  en  A doit  se  comporter  comme  il  le  faisait  en  P, 
eu  égard  à la  rotation  réelle  de  la  terre  autour  de  PP'  : le  plan  d’os- 
cillation du  pendule  doit  sembler  tourner  autour  de  la  verticale  OA, 
avec  une  vitesse  angulaire  égale  à celle  dont  la  terre  serait  animée, 
si  elle  ne  possédait  que  la  rotation  composante  OC  au  lieu  de  la  ro- 
tation résultante  OB  ; c’est-à-dire  que  le  temps  qu’emploierait  le 
plan  d’oscillation  à faire  un  tour  entier  autour  de  la  verticale  OA, 
si  les  oscillations  du  pendule  ne  s’arrêtaient  pas,  serait  à la  durée 
du  jour  sidéral  dans  le  rapport  inverse  des  lignes  OC,  OB.  Quant 
au  sens  dans  lequel  s’effectue  ce  mouvement  apparent  du  plan  d’os- 
cillation du  pendule  au  point  A , il  est  évidemment  le  même  qu’au 
pôle  le  plus  voisin,  c’est-à-dire  que  le  plan  doit  sembler  tourner  de 
gauche  à droite,  en  un  point  quelconque  de  Ihémisphère  boréal,  et 
de  droite  à gauche,  en  un  point  quelconque  de  l’hémisphère  austral. 
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M.  Foucault  a réalisé  à Paris  l'expérience  dont  nous  venons  de 
parler,  et  cela  sur  une  vaste  échelle.  Un  grand  nombrede  personnes 
ont  pu  la  voir,  et  assister  ainsi  à une  véritable  manifestation  arti- 
ficielle du  mouvement  de 
rotation  de  la  terre  sur  elle- 
même.  Un  fil  d’acier,  d’en- 
viron 64  mètres  de  lon- 
gueur , était  solidement 
encastré  par  son  extrémité 
supérieure,  dans  une  pla- 
que métallique  fixée  au 
centre  de  la  coupolo  du 
Tanthéon , ot  supportait 
une  boule  de  cuivre  d’un 
poids  assez  fort  attachée  à 
son  extrémité  inférieure. 

Lorsque  le  pendule  ainsi 
formé  était  mis  en  mouve- 
ment , il  effectuait  ses  os- 
cillations avec  beaucoup  de 
lenteur;  la  durée  de  cha- 
cune d’elles  était  d’environ 
8 secondes.  Afin  de  rendre 
plus  sensible  le  mouvement 
de  rotation  du  plan  d’oscil- 
lalion  autour  de  la  verti- 
cale, on  disposait  deux  pe- 
tits monticules  de  sable  fin 
n,  a,  (ig.  357,  allongés 
chacun  suivant  une  direc-  " 
lion  perpendiculaire  au  plan 
vertical  dans  lequel  le  pen- 
dule commençait  à osciller, 
et  situés  l’un  d'un  côté, 
l’autre  de  l’autre  côté  de  ce  plan.  Une  pointo  fixée  au-dessous  do 
la  houle  du  pendule  venait  à chaque  oscillation  rencontrer  ces  deux 
monticules  de  sable,  et  les  entamait  ainsi  peu  à peu,  à mesure  que 
le  plan  d'oscillation  tournait,  comme  on  le  voit  sur  la  figure.  Il  était 
important  que  le  pendule  fût  mis  en  mouvement  avec  toutes  les 
précautions  possibles,  pour  qu’il  commençât  sa  première  oscillai  ion 
sans  avoir  la  moindre  vitesse  initiale;  pour  cela,  on  dérangeait  lo 
pendule  de  sa  position  naturelle  d’équilibre,  et  après  lui  avoir  donné 
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l'écartement  nécessaire,  en  raison  de  l'amplitude  qu'on  voulait 
obtenir  pour  les  oscillations,  on  le  maintenait 
immobile  dans  cette  position  au  moyen  d un  fil 
b,  fig.  358,  attaché  à quelque  objet  lixe  : puis, 
lorsqu’on  voyait  que  la  foule  était  bien  en  repos 
dans  cette  position  particulière , on  brillait  le 
fil  b à l'aide  de  la  flamme  d'une  allumette,  et  le 
pendule  parlait  aussitôt,  en  laissant  tomber  im- 
médiatement la  portion  du  fil  b qui  environnait  la 
boule. 

L'expérience  de  M . Foucault  a été  répétée  dans  un  grand  nombre 
de  lieux , et  partout  elle  a bien  réussi.  Les  oscillations  ne  se  con- 
servaient pas  assez  longtemps  pour  que  le  plan  d’oscillation  pût 
faire  un  tour  entier  autour  de  la  verticale  menée  par  le  point  de 
suspension  du  pendule;  mais  il  suffisait  de  mesurer  l'angle  dont 
ce  plan  tournait  dans  un  temps  quelconque,  pour  reconnaître  que 
la  vitesse  de  ce  mouvement  de  rotation,  vitesse  qui  variait  d'un  lieu 
à un  autre,  était  bien  d'accord  avec  les  considérations  théoriques 
que  nous  venons  de  développer. 

§ 31  4.  La  seconde  expérience  de  M.  Foucault  est  fondée  sur  ce 
principe  de  mécanique,  que  si  un  corps  solide,  symétrique  par  rap- 
port à un  axe,  reçoit  un  mouvement  de  rotation  autour  de  cet  axe, 
et  qu’aucune  force  ne  vienne  ensuite  agir  sur  ce  corps  pour  modifier 
le  mouvement  qui  lui  a été  donné,  il  continue  indéfiniment  à tourner 
autour  de  ce  même  axe  de  symétrie , qui  conserve  d'ailleurs  une 
direction  invariable  dans  l’espace.  On  comprend  que,  si  l’on  réalise 
ce  mouvement  de  rotation  d'un  corps  symétrique  par  rapport  à un 
axe,  et  que  ce  corps,  placé  à la  surface  de  la  terre,  soit  mis  dans 
des  conditions  telles  que  l’action  do  la  pesanteur  qui  s'exerce  sur  lui 
ne  puisse  troubler  son  mouvement  en  aucune  manière , l’invaria- 
bilité de  direction  de  son  axe  de  rotation  fera  ressortir  les  chan- 
goments  successifs  de  position  qu’éprouvent  les  objets  terrestres 
voisins,  par  suite  delà  rotation  de  la  terre  sur  elle-même.  Si  l'axe 
de  rotation  du  corps  paraissait  immobile  par  rapport  à ces  objets 
environnants,  c'est  qu'il  participerait  au  mouvement  de  rotation  de 
la  terre  autour  de  la  ligne  des  pôles,  et  qu'en  conséquence  il  chan- 
gerait progressivement  de  direction  dans  l'espace.  L'invariabilité 
de  sa  direction  dans  l’espace  doit  donc  le  faire  paraîtro  en  mouve- 
ment pour  les  observateurs  qui  sont  placés  sur  le  globe  terrestre, 
et  qui  tournont  avec  lui  autour  de  la  ligne  des  pôles  : cet  axe  doit 
sembler  tourner  autour  de  l'axe  du  monde,  en  sens  contraire  du 
mouvement  de  rotation  de  la  terre,  absolument  comme  les  étoiles. 


Fig.  358. 
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dont  le  mouvement  diurne  n'est  qu’une  apparence  due  à la  même 
cause.  Il  n’y  a que  dans  le  cas  où  Taxe  de  rotation  du  corps 
aurait  la  direction  même  de  l’axe  du  monde , qu’il  semblerait  im- 
mobile. 

Voici  comment  M.  Foucault  a disposé  l’appareil,  auquel  il  a 
donné  le  nom  de  gyroscope,  et  qui  est  destiné  à constater  l’existence 
de  ce  mouvement  apparent  dû  à la  rotation  de  la  terre.  Un  disque 
métallique  ua , fig.  339  et  360,  est  monté  sur  un  axe  bb  qui  est  fixé 


Fig.  350. 

en  son  centre  et  perpendiculairement  à ses  faces  latérales.  Ce  disque 
très  massif  est  renflé  sur  tout  son  contour,  afin  que  la  matière  dont 
il  est  formé  soit  reportée  autant  que  possible  à sa  circonférence. 
L’axe  bb  est  soutenu  à ses  deux  extrémités  par  deux  pivots  autour 
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desquels  le  disque  aa  peut  tourner  librement.  Ces  deux  pivots  sont 
portés  par  un  anneau  cc,  muni  de  deux  couteaux  cl,  d,  analogues 
au  couteau  de  suspension  d'un  fléau  de  balance.  Les  couteaux  cl,  d, 
reposent  par  leurs  arêtes  dans  des  échancrures  pratiquées  en  doux 
points  opposés  de  l'anneau  vertical  ee.  Enlin  l'anneau  ce  est  sus- 
pendu à un  (il  un  peu  long  , ce  qui  lui  permet  de  tourner  facilement 
autour  de  la  verticale  suivant  laquelle  ce  fil  se  dispose;  et  pour 
éviter  que  cet  anneau,  avec  tout  ce  qu’il  porte,  puisse  osciller 
comme  un  pendule  sous  l’action  de  la  moindre  cause  qui  le  déran- 
gerait de  sa  position  d'équilibre,  on  l’a  muni  inférieurement  d'une 
pointe  déliée  qui  pénètre  dans  un  trou  assez  large  pour  qu  elle 
puisse  y tourner  librement  sans  éprouver  de  frottement.  Ce  modo 
de  suspension  du  disque  au,  et  de  Taxe  bb  qui  fait  corps  avec  lui, 
permet  évidemment  de  faire  varier  la  direction  de  cet  axe  bb  de 
toutes  les  manières  possibles.  En  faisant  tourner  l'anneau  ee  autour 
de  la  verticale  qui  passe  par  le  fil  de  suspension  et  par  la  pointe 
inférieure,  on  peut  amener  l'axe  bb  à être  dirigé  dans  un  plan 
vertical  quelconque  ; en  faisant  ensuite  tourner  l'anneau  cc  autour 
des  arêtes  des  couteaux  d,  d , on  peut  faire  varier  à volonté  l'incli- 
naison de  l’axe  bb  ; et  ces  deux  mouvements  peuvent  s’effectuer 
sans  qu’il  en  résulte  de  frottement  sensible. 

L’appareil  a été  construit  avec  le  plus  grand  soin , de  manière 
que  le  centre  de  gravité  du  disque  aa  soit  exactement  sur  son  axe 
de  rotation , et  que  le  centre  de  gravité  de  l'anneau  cc  chargé  du 
disque  se  trouve  aussi  exactement  sur  l’axe  formé  par  les  arêtes 
des  deux  couteaux  d,  d.  Il  en  résulte  que:!0  l'action  de  la  pesanteur 
n’a  aucune  influence  sur  le  mouvement  de  rotation  du  disque  au- 
tour de  son  axe  de  figure  ; 2°  celte  action  ne  tend  en  aucune 
manière  à faire  varier  l'inclinaison  de  l’axe  bb,  en  faisant  tourner 
l’anneau  cc  autour  de  la  ligne  de  suspension  formée  par  les  arêtes 
des  couteaux  d,  d. 

Pour  faire  l’expérience,  on  enlève  la  partie  de  l’appareil  qui  est 
représentée  seule  sur  la  pg.  360,  et  on  l'installe  dans  une  machine 
spéciale  destinée  à communiquer  au  disque  aa  un  mouvement  de 
rotation  très  rapide,  par  l’intermédiaire  de  la  roue  dentée  o.  Lors- 
que le  disque  est  ainsi  mis  en  mouvement,  on  le  replace  avec  l'an- 
neau cc  dans  la  position  indiquée  par  la  fig.  359.  L'axe  bb  étant 
ainsi  dirigé  horizontalement , fait  un  angle  avec  la  ligne  des  pôles, 
et  doit  en  conséquence  sembler  se  mouvoir  autour  de  cette  ligne , 
comme  nous  l'avons  expliqué.  Mais  ce  mouvement  apparent  ne  peut 
s’effectuer  qu'aulant  que  l'anneau  cc  tourne  peu  à peu  autour  des 
couteaux  d,  d,  et  qu'en  même  temps  l'anneau  vertical  ce  tourne 
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autour  du  fi!  qui  le  supporte.  Ce  dernier  mouvement  peut  être  ob- 
servé à l'aido  d'un  microscope  m , installé  à côté  de  l'appareil , et 
dirigé  vers  une  petite  plaque  divisée  i que  porto  l'anneau  ee\  on 
voit  les  traits  de  division  de  celte  petite  plaque  passer  les  uns  après 
les  autres  derrière  le  point  do  croisement  des  fils  d’un  réticule 
adapté  au  microscope,  absolument  de  la  môme  manière  que  les 
étoiles  observées  à l’aide  do  la  lunette  méridienne  se  meuvent  par 
rapport  aux  fils  du  réticule  de  cette  lunette  (§  80). 

§815.  Densité  moyenne  «le  la  terre.  — La  théorie  de  la 
gravitation  universelle  a permis  de  trouver  les  masses  du  soleil  et 
des  planètes,  rapportées  à l’une  d’elles  prise  pour  unité  (§  298).  Il 
suffit  dès  lors  de  déterminer  la  masse  de  l’un  de  ces  corps,  compa- 
rativement aux  masses  des  corps  que  nous  voyons  autour  de  nous, 
pour  qu'il  s'ensuive  une  connaissance  complète  de  toutes  les  autres 
masses.  C'est  naturellement  sur  la  terre  que  doit  porter  cette  dé- 
termination ; et  au  lieu  de  chercher  tin  nombre  qui  représente  la 
masse  entière  du  globe,  il  est  préférable  de  chercher  la  denxilè 
moyenne  de  ce  globe,  c’est-à-dire  la  densité  qu'il  aurait  en  tous 
ses  points,  s’il  était  homogène  et  que  sa  masse  fût  égale  à ce  qu’elle 
est  réellement  : il  suffira  en  effet  do  combiner  la  densité  moyenne 
de  la  terre  avec  son  volume,  pour  en  conclure  au  besoin  la  valeur 
de  sa  masse. 

La  densité  moyenne  de  la  terre  a été  déterminée  par  Cavendish. 
L'appareil  dont  il  s’est  servi  pour  cela  est  représenté  par  les  fig.  301 
et  362.  Deux  petites  boules  de  plomb,  x,  x,  sont  suspendues  aux 
extrémités  d’une  tringle  horizontale  /*/»,  supportée  en  son  milieu 
par  un  fil  métallique  vertical  Igm;  deux  fils  métalliques  gh  sont 
destinés  à empêcher  la  flexion  de  la  tringle  hh  sous  le  poids  do  ces 
boules.  Le  fil  de  suspension  Igm , les  fils  obliques  gh,  la  tringle  hh, 
et  les  boules  x,  x,  sont  enfermés  dans  une  boite  légère  ABCDEF, 
afin  d’éviter  l'influence  de  la  moindre  agitation  de  l'air  environ- 
nant; cette  boite  est  soutenue  par  les  quatre  supports  verticaux  S,  S. 
Deux  boules  de  plomb  W,  W,  beaucoup  plus  grosses  que  les  pre- 
mières, sont  suspendues  à deux  tringles  verticales,  réunies  vers  le 
haut  par  la  pièce  rPr  qui  se  termine  par  un  boulon  p traversant 
une  poutre  fixe.  La  pièce  rPr  peut  tourner  autour  du  boulon  p, 
avec  les  boules  W,  W,  qu  elle  supporte,  de  manière  à les  rappro- 
cher plus  ou  moins  des  petites  boules  x,  x : cette  disposition  permet 
en  outre  d’amener  les  boules  W,  W dans  les  positions  inverses  te,  w. 

Voici  quel  est  le  principe  des  expériences  auxquelles  cet  appareil 
a servi.  Supposons  que  le  levier  horizontal  hh  so  mette  naturelle- 
ment en  équilibre  en  se  disposant  au  milieu  de  la  largeur  de  la  boîte 
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qui  l’enveloppe,  lorsque  les  deux  grosses  boules  se  trouvent  chacune 


Fi-,  3fil . 


à égale  distance  des  deux  petites  boules  x,  x,  c’est-à-dire  lorsqu'on 
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les  place  clans  le  plan  vertical  perpendiculaire  à la  longueur  du 
levier  hh.  Si  l’on  amène  les  deux  grosses  boules  dans  les  positions 
W,  W,  elles  attirent  à elles  les  boules  x , x,  et  font  ainsi  tourner  le 
levier  horizontal  hh  d'une  certaine  quantité  autour  de  son  milieu  , 
ce  qui  ne  peut  se  faire  qu'autant  que  le  fil  Ig  éprouve  une  légère 
torsion  ; les  boules  x,  x,  s’arrêtent  dans  une  position  telle  que  les 
attractions  exercées  par  les  boules  W,  W,  soient  contre-balancées 
par  la  torsion  du  fil  Ig.  Si  l’on  amène  ensuite  les  deux  grosses 
boules  dans  les  positions  tv,  w,  les  petites  boules  x , x,  sont  encore 
attirées  par  elles,  et  le  fil  Ig  se  trouve  tordu  en  sens  contraire.  Il 
est  clair  que,  en  admettant  que  les  positions  W,  W et  w,  te  des 
grosses  boules  soient  bien  à égales  distances  des  extrémités  A,  A, 
de  la  boîte , l’angle  total  dont  le  levier  hli  a tourné  autour  de  son 
milieu,  pour  passer  de  la  première  position  d'équilibre  à la  seconde, 
est  exactement  le  double  de  l'angle  compris  outre  chacune  d'elles  et 
la  position  que  prendrait  le  levier  lih  dans  le  cas  où  les  boules  x , x, 
n’éprouveraient  aucune  action  de  la  part  des  autres  boules  ; la 
moitié  de  cet  angle  total  est  précisément  l’angle  de  torsion  du  fil  Ig, 
déterminé  par  l'attraction  que  les  grosses  boules  exercent  dans 
chaque  cas  sur  les  boules  x,  x.  La  connaissance  de  cet  angle  doit 
permettre  d évaluer  la  résistance  que  le  fil  Ig  oppose  au  levier  hh, 
en  saison  de  la  torsion  qu’il  éprouve,  et  par  suite  la  grandeur  de  la 
force  d’attraction  de  chacune  des  boules  W,  W,  sur  la  boule  voi- 
sine x.  En  comparant  ensuite  cette  force  d’attraction  avec  le  poids 
de  la  boule  x,  qui  n’est  pas  autre  chose  que  l’attraction  exercée  par 
la  terre  entière  sur  cette  boule , et  tenant  compte  du  rapport  qui 
existe  entre  la  distance  des  centres  des  deux  boules  x,  W,  et  le 
rayon  de  la  terre,  on  peut  en  conclure  le  rapport  des  masses  de  la 
terre  et  de  la  boule  W:  ce  dernier  rapport  étant  trouvé,  on  en  dé- 
duit immédiatement  la  valeur  de  la  densité  moyenne  de  la  terre. 

Pour  connaître  la  résistance  opposée  par  le  (il  Ig,  lorsqu’il  a été 
tordu  d une  certaine  quantité,  il  suffit  de  déranger  le  levier  hh  de 
sa  position  naturelle  d'équilibre,  puis  de  l’abandonner  à lui-même. 
La  torsion  du  fil  Ig  le  ramèno  à sa  position  primitive;  il  dépasse 
cette  position  en  vertu  de  sa  vitesse  acquise;  le  fil , se  tordant  en 
sens  contraire,  réduit  bientôt  cette  vitesse  à zéro , puis  ramène  de 
nouveau  le  levier  vers  sa  position  d’équilibre,  et  ainsi  de  suite  : en 
un  mot,  le  levier  hh  effectue  une  série  d’oscillations  de  part  et  d'autre* 
de  cette  position.  Les  oscillations  étant  déterminées  par  la  résis- 
tance que  le  fil  exerce  sur  le  levier  /i/i,  en  vertu  de  sa  torsion,  qui 
a lieu  tantôt  dans  un  sens,  tantôt  dans  l'autre  , leur  durée  est  liée 
à l’énergie  de  cette  résistance , et  peut  servir  à en  déterminer  la 
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grandeur.  Un  observe  donc  la  durée  des  oscillations  horizontales  du 
levier  hh,  et  l’on  en  déduit  la  valeur  do  la  résistance  que  le  fil  Ig 
oppose  à la  torsion  , pour  chaque  angle  d'écartement  du  levier  hli. 
On  se  sert  ensuite  de  la  connaissance  ainsi  obtenue  pour  trouver 
la  grandeur  de  l’attraction  exercée  par  chacune  des  grosses 
boules  W,  W,  sur  la  petite  boule  voisine,  comice  il  a été  dit  plus 
haut. 

Les  effets  à observer,  dans  ces  expériences,  sont  tellement  fai- 
bles, qu’on  est  obligé  d employer  toutes  les  précautions  imagi- 
nables pour  qu’ils  ne  soient  pas  troublés  et  môme  masqués  complè- 
tement par  des  causes  accidentelles,  telles  que  le  mouvement  de 
l’air  et  les  variations  de  température.  Aussi  Cavendish  a-t-il  disposé 
son  appareil  dans  une  chambre  close , fig.  363  , dans  laquelle  il 
n’avait  pas  besoin  de  pénétrer.  Des  lunettes  T,  T,  servaient  à ob- 
server du  dehors,  soit  l’écartement  permanent  du  levier  hh  sous 
l’action  des  deux  grosses  boules  de  plomb,  soit  les  oscillations  de  ce 
levier  sous  la  seule  action  de  la  torsion  du  (il  Ig.  Deux  petites  règles 
horizontales  divisées  n,  n,  fig.  361,  étaient  adaptées  aux  extrémités 


du  levier  lih,  et  marchaient  avec  lui  derrière  deux  petites  ouver- 
tures par  lesquelles  on  pouvait  les  voir  à l’aide  des  lunettes  T,  T. 
Deux  lampes  L,  L,  projetaient  de  la  lumière  sur  ces  deux  petites 
règles  n,  n.  Une  tige  horizontale,  terminée  par  un  bouton  K,  était 
en  communication  par  son  autre  extrémité  avec  le  support  du  fil 
vertical  Ig  ; en  faisant  tourner  le  bouton  K , on  faisait  tourner  en 
même  temps  ce  support  autour  d’un  axe  vertical , et  l’on  pouvait 
ainsi  faire  en  sorte  que  le  levier  hh  fût  bien  au  milieu  de  la  lar- 
geur de  la  boîte,  lorsque  le  fil  vertical  Ig  n’éprouvait  aucune  tor- 
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s:on.  Enfin,  une  corde  passait  dans  la  gorge  d’une  poulie  MM  fixée 
horizontalement  au-dessus  de  la  pièce  rl’r;  les  deux  cordons  qui 
s’en  détachaient  de  part  et  d'autre  sortaient  de  la  clrambre  par  deux 
petites  ouvertures  latérales,  passaient  chacun  dans  la  gorge  d’une 
poulie  verticale  t/,  et  supportaient  des  corps  pesants  destinés  à leur 
donner  une  tension  convenable  : il  suffisait  de  tirer  l'un  de  ces  deux 
cordons  pour  que  la  poulie  MM  tournAt  en  entraînant  avec  elle  les 
deux  boules  W,  \V,  ce  qui  permettait  de  placer  ces  deux  boules 
comme  on  voulait  par  rapport  au  reste  de  l’appareil. 

Les  expériences  de  Cavcndish  ont  été  reprises  depuis  à Freybcrg 
par  M Reich,  qui  y apporta  encore  plus  de  soin.  Il  trouva  ainsi 
que  la  densité  moyenne  do  la  terre  est  égale  à 5,44,  en  prenant 
pour  unité  la  densité  de  l’eau.  Ce  résultat  est  très  peu  différent  do 
celui  qui  avait  été  obtenu  par  Cavcndish.  La  densité  des  matières 
qui  composent  les  diverses  parties  de  la  surface  du  globe  terrestre 
est  beaucoup  plus  faible  que  cette  densité  moyenne  ; on  en  conclut 
naturellement  que  la  densité  doit  aller  en  croissant  de  la  surface  au 
centre. 

§316.  Dcn»ltè»  de»  planète».  — La  connaissance  de  la 
densité  moyenne  de  la  terre  permet  de  trouver  également  les  den- 
sités moyennes  du  soleil , de  la  lune  et  des  planètes.  En  effet , 
d'après  le  tableau  de  la  page  549,  on  connaît  les  rapports  des 
masses  de  ces  divers  corps  à la  masse  de  la  terre;  on  peut  en 
conclure  les  valeurs  que  prendraient  ces  rapports  de  masses,  si  les 
volumes  do  tous  cos  corps  étaient  modifiés  de  manière  à devenir 
tous  égaux  au  volume  do  la  terre,  sans  que  leurs  densités  moyennes 
fussent  changées  ; ces  rapports  de  masses,  à égalité  de  volume, 
sont  évidemment  aussi  los  rapports  des  densités  moyennes  corres- 
pondantes ; la  valeur  trouvée  pour  la  densité  moyenne  de  la  terre , 
étant  multipliée  successivement  par  chacun  de  ces  rapports,  four- 
nira les  densités  que  l’on  cherche.  C’est  ainsi  qu'on  a formé  le 
tableau  suivant  ; 


NOMS  DES  ASTRES. 

DENSITÉ 

moyenne. 

NOMS  DES  ASTRES. 

DENSITÉ 

moyenne. 

I Soleil 

t ,37 

Jupiter 

1,2!) 

| Mercure 

15,  «9 

Salurnc 

0,75 

Venus 

5,02 

L'ranus 

0,98 

La  Terre 

5,41 

Neptune 

1,21 

Mars 

1 

5,10 

La  Lune 

3,37 

50 
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On  voit  que  la  densité  moyenne  du  soleil  n’est  guère  supérieure 
à celle  de  l'eau  ; que  celle  d’Uranus  lui  est  à peu  près  égale  ; et  que 
celle  de  Saturne  n'en  est  que  les  trois  quarts. 

§ 317.  Découverte  «le  In  rotation  de  lTinncan  de  Sa- 
turne — Les  développements  dans  lesquels  nous  sommes  entrés 
dans  diverses  parties  de  ce  chapitre , ne  peuvent  donner  qu’une 
faible  idée  de  la  manière  dont  la  théorie  de  la  gravitation  univer- 
selle a rendu  compte  des  particularités  que  l’observation  avait  fait 
découvrir  dans  les  mouvements  des  astres.  Toutes  les  inégalités 
qui  étaient  venues  successivement  éloigner  ces  mouvements  de  la 
simplicité  qu'on  leur  attribuait  d'abord,  ont  été  expliquées  par 
cette  théorie  ; et  elle  ne  s’est  pas  bornée  uniquement  à faire  con- 
naître la  cause  de  chacune  d'elles,  elle  en  a en  outre  assigné  la 
grandeur  et  les  lois,  sans  que  jamais  on  ait  trouvé  par  l’observation 
que  les  résultats  qu  elle  avait  fournis  n'étaient  pas  conformes  aux 
faits.  Celte  concordance  dos  inégalités  trouvées  par  l'observation 
avec  ce  que  la  théorie  a fait  connaître  ensuite  relativement  à cha- 
cune d’elles  constitue  bien  certainement  une  grande  preuve  en 
faveur  de  la  théorie  de  Newton  ; mais  on  en  trouve  une  plus  grande 
encore  dans  ce  fait  remarquable,  que  la  théorie  a fait  trouver  une 
foule  d'inégalités  que  l’observation  seule  eût  eu  beaucoup  de  peine 
à dévoiler,  et  que,  par  l’adjonction  de  ces  nouvelles  inégalités  à 
celles  déjà  connues,  on  est  arrivé  à une  connaissance  beaucoup  plus 
précise  du  mouvement  de  chacun  des  corps  du  système  planétaire. 
Nous  citerons  ici  deux  exemples  remarquables  de  ces  résultats  que 
la  théorie  a indiqués,  et  qui  ont  été  pleinement  confirmés  par  l'ob- 
servation. Le  premier  se  rapporte  à la  rotation  de  l'anneau  de 
Saturne,  et  le  second  à la  découverte  do  la  planète  Neptune. 

Laplace,  en  cherchant  à se  rendre  compte  de  l'existence  perma- 
nente de  l'anneau  qui  environne  Saturne,  a été  conduit  à penser 
que  ce  corps  singulier  n’avait  pu  rester  pendant  des  siècles  dans  la 
position  qu’il  occupe  par  rapport  à la  planète,  que  parce  qu’il  était 
animé  d’un  mouvement  de  rotation  dans  son  plan  et  autour  de  son 
centre.  La  force  centrifuge , due  à ce  mouvement  de  rotation,  en 
se  combinant  avec  l'attraction  que  les  corps  placés  à la  surface  de 
l’anneau  éprouvent  de  la  part  de  la  planète  et  de  l’anneau  lui- 
méme,  peut  maintenir  ces  corps  en  équilibre  : tandis  que,  si  l’an- 
neau ne  tournait  pas,  les  diverses  parties  qui  le  composent  céde- 
raient peu  à peu  à l'attraction  de  la  planète , et  tomberaient  les 
unes  après  les  autres  sur  sa  surface,  ce  qui  amènerait  bientôt  la 
destruction  complète  de  l'anneau.  Laplace  a calculé  la  vitesse  avec 
laquelle  devait  s’effectuer  le  mouvement  do  rotation  de  l’anneau, 
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pour  que  l’équilibre  dont  nous  venons  de  parler  pût  avoir  lieu,  et 
il  en  a conclu  le  temps  que  l'anneau  emploie  à faire  un  tour  entier 
sur  lui-même. 

D’un  autre  côté,  Herschei,  qui,  à l'aide  de  ses  instruments  puis- 
sants, observait  assidûment  les  faibles  changements  d’apparence  de 
l'anneau,  trouva  qu’ils  indiquaient  une  rotation  do  cet  anneau  dans 
son  plan , et  il  put  en  déduire  la  vitesse  de  ce  mouvement. 

Les  deux  savants  opérant  ainsi  en  mèn  e temps,  à linsu  l'un  de 
l’autre,  et  par  des  moyens  si  différents,  trouvèrent,  pour  la  durée 
de  la  rotation  de  l’anneau  de  Saturne,  deux  nombres  presque  iden- 
tiquement les  mêmes. 

§318.  Découverte  de  In  planète  Neptune. — Bouvard, 
en  comparant  les  formules  trouvées  par  Laplace  pour  le  mouve- 
ment d’Uranus,  aux  positions  dans  lesquelles  cette  planète  avait 
été  observée  à diverses  époques,  reconnut  que  la  théorie  n’était  pas 
d’accord  avec  l'observation.  Les  actions  perturbatrices  dont  La- 
place avait  tenu  compte,  et  qui  émanaient  surtout  de  Jupiter  et  de 
Saturne,  ne  pouvaient  pas  expliquer  toutes  les  irrégularités  que 
l'observation  avait  fait  reconnaître  dans  le  mouvement  de  la  pla- 
nète. Bouvard  eut  alors  l’heureuse  idée  d'attribuer  les  perturba- 
tions d’Uranus , dont  la  théorie  ne  pouvait  pas  rendre  compte,  à 
l'action  d'une  planète  inconnue  jusque-là  : il  disait  même  qu'il  était 
persuadé  que  le  diamètre  de  l'orbite  de  cette  planète  était  double 
du  diamètre  de  l'orbite  d’Uranus;  cette  opinion  était  sans  doute 
fondée  sur  la  loi  de  Bode  (§  263),  qui  conduit  en  effet  à très  peu 
près  à ce  résultat. 

L’idée  émise  par  Bouvard  en  1821  était  regardée  comme  vrai- 
semblable par  tous  les  astronomes.  M.  Leverrier.  après  avoir 
repris  la  comparaison  de  la  théorie  avec  l’observation , et  s'èlre 
assuré  par  lui-même  que  l’action  des  planètes  connues  ne  pouvait 
pas  expliquer  toutes  les  perturbations  d’Uranus,  entreprit  de  déter- 
miner la  position  que  la  planète  inconnue  devait  occuper  dans  le 
ciel,  pour  produire  les  perturbations  dont  on  ne  pouvait  so  rendre 
compte.  D'un  autre  côté,  M.  Adams,  alors  étudiant  do  l’université 
de  Cambridge  (Angleterre),  se  livra  également  à l’examen  de  cette 
question,  sans  que  ni  M.  Leverrier,  ni  lui,  se  doutassent  qu'ils 
s'occupaient  en  même  temps  de  la  même  recherche.  Ces  deux  sa  - 
vants furent  ainsi  conduits,  chacun  séparément,  à assigner  le  lieu 
où  devait  se  trouver  la  planète  inconnue,  parmi  les  constellations; 
leurs  résultats  s'accordèrent  presque  complètement.  Mais  M.  Le- 
verrier publia  son  travail  avant  M.  Adams;  le  jour  même  (23  sep- 
tembre 1846)  où  M.  Galle,  do  Berlin,  en  reçut  la  nouvelle  , il 
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dirigea  une  lunette  vers  le  point  du  ciel  indiqué  par  M.  Leverrier, 
et  y vit  en  effet  la  planète  annoncée,  à laquelle  on  a donné  depuis 
le  nom  de  Neptune  : le  lieu  qu'ello  occupait  réellement  était  éloigné 
de  moins  d’un  degré  de  la  position  que  la  théorie  lui  avait  assi- 
gnée. Il  n’est  pas  possible  de  trouver  une  preuve  plus  éclatante  en 
faveur  des  théories  astronomiques  modernes. 
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DES  ÉTOILES  ET  DES  NÉBULEUSES. 


§ 319.  Après  avoir  parcouru,  dans  les  chapitres  précédents, 
tout  le  cercle  des  connaissances  que  l'on  possède  relativement  au 
système  planétaire,  il  ne  nous  reste  plus  qu'à  exposer  les  notions 
que  l'on  a pu  acquérir  sur  le  reste  de  l'univers,  et  sur  le  rôle  qu’y 
joue  le  soleil  avec  son  cortège  do  planètes  et  de  satellites.  C’est  ce 
que  nous  allons  faire  dans  ce  dernier  chapitre.  Nous  donnerons 
d’abord  quelques  détails  sur  ce  que  l'observation  a fait  connaître 
relativement  aux  étoiles  proprement  dites:  puis,  nous  nous  occu- 
perons des  nébuleuses,  dont  letudc  est  d'autant  plus  importante 
et  curieuse,  qu  elle  conduit  à des  idées  très  probables  sur  la  for- 
mation de  tous  ces  corps  que  nous  apercevons  au  milieu  de  l'im- 
mensité. 

ÉTOILES. 

§ 320.  Étoile»  colorêet».  — La  lumière  des  étoiles  est  généra- 
lement blanche  comme  cello  du  soleil.  Mais  il  y en  a quelques-unes 
qui  présentent  une  coloration  assez  prononcée.  Nous  pouvons  citor 
notamment  Antarès  ou  le  Cœur  du  Scorpion,  AUlébarun , Poltux , et 
a d'Orion,  qui  sont  rougeâtres;  la  Chèvre  et  Allaïr , qui  sont  légè- 
rement jaunes.  Parmi  les  étoiles  d'un  moindre  éclat,  il  y en  a qui 
ont  une  teinte  verte  ou  bleue. 

Il  résulte  des  indications  fournies  par  plusieurs  ouvrages  de 
l’antiquité  que  Sirius  était  anciennement  rougeâtre.  La  lumière  do 
cette  belle  étoile  étant  actuellement  du  blanc  le  plus  pur,  on  doit 
en  conclure  qu  elle  a perdu  la  coloration  qu  elle  présentait  d'abord. 
C'est  à peu  -près  le  seul  exemple  bien  constaté  que  I on  ait  du 
changement  de  couleur  de  la  lumière  d'une  étoile. 

§ 321.  Changement  «l'éclat  de*  étollcM.  — Lorsque  nous 
avons  parlé  de  la  constellation  de  la  Grande  Ourse  (§  66),  nous 
avons  dit  que  les  sept  étoiles  principales  qui  la  composent  sont  de 
2e  grandeur,  à l’exception  de  <î  qui  est  de  3e  grandeur.  A l époque 
où  Bayer  a publié  ses  cartes  célestes , en  1603,  la  succession  des 
lettres  a,  ç,  y,  >î,  ...,  par  lesquelles  il  désignait  les  étoiles  les  plus 
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brillantes  de  chaque  constellation,  indiquait  le  rang  que  ces 
diverses  étoiles  occupaient  les  unes  par  rapport  aux  autres , eu 
égard  à leur  éclat  : a s'appliquait  à l’étoile  dont  l'éclat  était  le  plus 
grand , Ç à celle  qui  brillait  le  plus  après  la  première,  y à la  sui- 
vante. et  ainsi  de  suite  (§  65).  Il  est  clair,  d’après  cela,  qu’à  cette 
époque,  l’étoile  <î  de  la  Grande  Ourse  était  plus  brillante  que  les 
étoiles»,  Ç,»idela  même  constellation  ; et,  comme  elle  est  main- 
tenant d’un  éclat  bien  inférieur  à celui  de  ces  trois  étoiles,  on  doit 
en  conclure  qu’elle  s’est  très  notablement  affaiblie. 

On  a un  assez  grand  nombre  d'exemples  d'étoiles  dont  l’éclat  a 
notablement  varié  depuis  une  époque  plus  ou  moins  reculée.  Les 
unes  se  sont  affaiblies  comme  l’étoile  de  la  Grando  Ourse  dont  nous 
venons  de  parler,  et  même  plusieurs  ont  complètement  disparu  du 
ciel.  D’autres,  au  contraire,  sont  devenues  plus  brillantes  qu’elles 
ne  l'étaient  d’abord. 

§ 322.  Étoile»  périodique».  — Il  existe  un  certain  nombre 
d'étoiles  dont  l'éclat  varie  périodiquement.  Une  des  plus  remarqua- 
bles est  Algol,  ou  Ç de  Persée,  dont  l’éclat  varie  de  la  2*  grandeur 
à la  4e  grandeur.  Pendant  2M  41',  cette  étoile  est  de  2e  grandeur, 
sans  que  son  éclat  semble  changer;  au  bout  de  ce  temps  elle  com- 
mence à s'affaiblir,  et  décroît  jusqu’à  la  4*  grandeur,  dans  l’espace 
d'environ  31’ t ; ensuite  son  éclat  augmente  de  nouveau  , et  après 
un  même  temps  de  3h  | environ,  elle  se  retrouve  de  2'  grandeur.  A 
partir  de  là,  elle  reste  encore  invariable  pendant  2j  1 4",  décroît  de 
nouveau,  puis  revient  à son  éclat  primitif,  et  ainsi  de  suite.  La  durée 
totale  do  chacune  de  ces  périodes  successives  est  de  2'  2 O1'  48m. 

L’étoile  o de  la  constellation  de  la  Haleine  est  également  pério- 
dique; mais  la  période  de  ses  variations  est  beaucoup  plus  longue, 
et  en  outre  son  éclat  diminue  tellement  à chaque  période,  qu’elle 
devient  complètement  invisible  pendant  un  certain  temps.  Après 
avoir  brillé  comme  une  étoile  de  2*  grandeur,  pendant  environ 
quinze  jours,  elle  décroît  peu  à peu  pendant  environ  trois  mois  ; il 
s'écoule  ensuite  près  de  cinq  mois  sans  qu’on  puisse  l’aporcevoir, 
puis  elle  reparaît  et  met  encore  à peu  près  trois  mois  à reprendre 
son  plus  grand  éclat.  La  durée  totale  de  la  période  de  ses  variations 
est  de  334  jours.  Ces  modifications  successives  do  l'étoile  dont  il 
s’agit  ne  se  produisent  pas  toujours  de  même;  lorsqu’elle  atteint 
son  plus  grand  éclat,  elle  n’est  pas  toujours  de  2' grandeur;  sou- 
vent elle  s’arrête  à la  3*  grandeur.  La  durée  de  ce  plus  grand 
éclat , et  les  temps  qu  elle  emploie , soit  à décroître  jusqu'à  sa  dis- 
parition , soit  à croître  après  sa  réapparition , varient  on  général 
«l  une  période  à une  autre.  , 
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On  peut  encore  citer  parmi  les  étoiles  périodiques,  % de  Crphée, 
qui  varie  de  la  3'  à la  5e grandeur,  etdont  la  période  est  de  5j  8h  37™; 
Ç de  la  Lyre , qui  varie  de  la  3'  à la  5'  grandeur,  et  dont  la  période 
est  de  6j  9h  0™  ; n d ’Anlinoiis , qui  varie  de  la  4'  à la  5e  grandeur, 
et  dont  la  période  est  de  7j4"15m;  a d 'Hercule,  qui  varie  de  la 
3*  à la  4*  grandeur,  et  dont  la  période  est  de  60J  ftt1;  y du  Cygne,  qui 
varie  de  la  6'  à la  1 1 ' grandeur,  et  dont  la  période  est  de  396j  2 1 
la  34'  du  Cygne,  qui  est  tantôt  de  6e  grandeur,  tantôt  complète- 
ment invisible , et  dont  la  période  est  de  1 8 ans.  . 

On  a cherché  à expliquer  le  changement  périodique  d’éclat 
qu’éprouvent  les  étoiles  dont  nous  venons  de  parler,  en  admettant, 
ou  bien  que  ces  étoiles  tournent  sur  elles-mêmes,  et  nous  montrent 
ainsi  successivement  des  parties  de  leurs  surfaces  qui  ne  sont  pas 
également  brillantes,  ou  bien  qu’elles  sont  environnées  de  satellites 
qui  circulent  autour  d’elles  et  qui  viennent  de  temps  en  4emps 
s'interposer  entre  elles  et  nous,  de  manière  à produire  de  véritablrs 
éclipses.  Mais  ce  ne  sont  là  que  de  simples  conjectures,  auxquelles 
on  ne  doit  attacher  que  peu  d'importance. 

§ 323.  Étoile*»  temporaires. — Le  soirdu  1 1 novembre  1 572, 
Tycho-Brahé,  sortant  de  son  observatoire  d’Uranibourg , pour  re- 
tourner chez  lui,  rencontra  un  groupe  de  personnes  occupées  à 
regarder  dans  le  ciel  une  étoile  d'un  éclat  très  vif.  Cette  étoile  se 
trouvait  dans  la  constellation  de  Cassiopée,  à une  place  où  il  n’en 
avait  pas  existé  jusque-là  ; et  il  est  certain  que,  si  elle  eût  été  visible 
une  demi-heure  auparavant , Tycho-Brahé  l'eût  aperçue  de  son 
observatoire  : son  apparition  avait  donc  été  tout  à fait  brusque  . et 
elle  avait  acquis  en  quelques  instants  un  éclat  comparable  à celui 
île  Sirius.  A partir  de  là , son  éclat  alla  en  augmentant  jusqu’à  sur- 
passer celui  de  Jupiter  en  opposition  , et  elle  devint  même  visible 
en  plein  jour.  Au  bout  d'un  mois,  en  décembre  1572,  elle  commença 
à décroître  progressivement,  et  au  mois  de  mars  1 574,  elle  avait 
complètement  disparu.  Pendant  tout  le  temps  qu'on  put  la  voir,  elle 
conserva  une  position  invariable  par  rapport  aux  étoiles  voisines. 

Cette  étoile  de  1 572  est  loin  d'être  le  seul  exemple  de  ce  genre. 
Nous  pouvons  citer  entre  autres  l étoilo  qui  se  montra  subitement 
dans  le  ciel,  en  125  avant  Jésus-Christ,  et  qui,  ayant  fixé  l’atten- 
tion d’Hipparque,  fut  la  cause  qu’il  entreprit  son  catalogue  d’étoiles; 
une  étoile  qui  parut  en  l'an  389,  près  de  a de  l’Aigle,  qui  eut,  pen- 
dant trois  semaines,  un  éclat  pareil  à celui  de  Vénus,  et  qui  dis- 
parut ensuite  entièrement;  une  étoile  très  brillante  que  l’on  aperçut 
le  1 0 octobre  1 604  dans  la  constellation  du  Serpentaire,  et  qui  resta 
visible  pendant  un  an.  Une  étoile  de  3e  grandeur  parut  en  1670 
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dans  la  tôle  du  Cygne;  cette  étoile  disparut  bientôt,  se  montra  do 
nouveau,  puis  disparut  encore,  après  avoir  subi,  dans  l'espace  de 
deux  ans,  quelques  alternatives  d'accroissement  et  de  diminution  ; 
depuis  cette  époque,  on  ne  l’a  plus  revue. 

On  ne  sait  rien  sur  la  cause  de  ces  apparitions  et  disparitions 
d'étoiles,  quelquefois  si  subites. 

§ 324.  Étoile*  double*,  triple*.  — Beaucoup  d’étoiles, 
observées  à l’œil  nu , ou  bien  à l'aide  de  lunettes  d’un  faible  gros- 
sissement, paraissent  comme  de  simples  points  lumineux,  tandis 
que , vues  dans  do  fortes  lunettes , elles  se  dédoublent  : chacune 
d’elles  se  compose  de  deux  étoiles  très  voisines,  qui  se  confondent 
de  manière  à donner  l’apparence  d’uno  étoile  unique,  tant  qu'on 
n’a  pas  recours  à des  instruments  d’un  fort  grossissement  . Ce  grand 
rapprochement  de  deux  étoiles  dans  le  ciel  peut  n’étre  qu’un  effet 
de  pesspeclive;  il  peut  se  faire  que  les  deux  étoiles  ne  paraissent 
voisines  que  parce  qu’elles  sont  à peu  près  sur  une  mémo  ligne 
droite  aboutissant  à la  terre,  tout  en  étant  réellement  a une  grande 
distance  l une  de  l'autre.  Mais  ce  n'est  que  très  exceptionnellement 
qu’il  en  est  ainsi  ; on  a reconnu  que,  dans  la  plupart  des  cas,  les 
deux  étoiles  que  l’on  voit  très  près  l’une  de  l’autre  sont  réellement 
voisines  dans  l’espace.  Pour  que  l'on  se  fasse  une  idée  du  grand 
nombre  des  étoiles  qui  présentent  la  singularité  que  nous  venons 
de  signaler,  il  nous  suffira  de  dire  que,  sur  environ  1 20  000  étoiles 
observées  par  M.  Struve  à Dorpat,  cet  astronome  en  a trouvé 
3 057  doubles,  c’est-à-dire  que  moyennement,  sur  40  étoiles,  il  y 
en  a une  qui  est  double.  Parmi  ces  étoiles  doubles,  M.  Struve  en 
a trouvé  987  dans  lesquelles  la  distance  angulaire  des  deux  étoiles 
composantes  était  de  moins  de  4";  675  dans  lesquelles  cette  dis- 
tance était  comprise  entre  4"  et  8”;  659  dans  lesquelles  elle  était 
comprise  entre  8"  et  16";  et  enfin  736  dans  lesquelles  elle  était 
plus  grande  que  16",  sans  dépasser  32". 

L'observation  suivie  d’un  certain  nombro  d'étoiles  doubles  a 
fait  voir  à Herschel  que  les  deux  éléments,  dont  chacune  d'elles  se 
compose,  tournent  l'un  autour  de  l'autre;  en  môme  temps  la  dis- 
tance angulaire  de  ces  deux  éléments  augmente  et  diminue  pério- 
diquement. Savary,  ayant  étudié  avec  soin  les  changements  suc- 
cessifs de  position  et  de  distance  des  deux  étoiles  dont  se  compose 
l'étoile  double  Ç de  la  Grande  Ourse,  arriva  à ce  résultat  important 
que  le  mouvement  relatif  de  l'une  de  ces  deux  étoiles  autour  de 
( autre  s'effectue  conformément  aux  deux  premières  lois  de  Képler. 
Depuis  on  a fait  pour  plusieurs  autres  étoiles  doubles  ce  que 
Savary  avait  fait  pour  Ç de  la  Grande  Ourse , et  l'on  a trouvé  des 
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résultats  concordants  avec  celui  qu'il  avait  obtenu.  Nous  donnons 
ici,  comme  exemples,  les  valeurs  trouvées  par  M.  Yvon  Villareeau 
pour  les  principaux  éléments  du  mouvement  relatif  des  deux  par- 
ties de  quelques-unes  des  étoiles  doubles  qui  ont  été  observées 
avec  le  plus  de  soin. 


NOMS 

des 

Étoiles  doubles. 

DISTANCE  MOYENNE 
des  deux 

ÉTOILES  COMPOSANTES 
VUE  DE  LA  TERRE. 

EXCENTRICITÉ 
de  l'orbite 
RELATIVE. 

DURÉE 
de  la 

DÉVOLUTION. 

Ç d*  Hercule 

1 ",25 

0,448 

ans. 

30,  30 

$ de  la  Grande  Ourse.  . 

2", 44 

0,431 

01,  58 

*1  de  la  Couronne  boréale. 

I".20 

0,404 

67,  31 

P d'0[i!iiuclms 

4", 97 

0,444 

92,  34 

L’extension  des  lois  du  mouvement  elliptique  aux  systèmes 
binaires  qui  constituent  les  étoiles  doubles  montre  que  les  étoiles 
dont  chacune  d’elles  se  compose  gravitent  l’une  vers  l’autre, 
d’après  la  loi  de  Newton  , de  même  que  les  diverses  parties  de 
notre  système  planétaire  gravitent  les  unas  vers  les  autres.  On  peut 
ajouter  que,  dès  qu'on  sera  parvenu  à connaître  avec  une  certaine 
exactitudo  la  distance  qui  nous  sépare  d'une  étoilô  double,  ainsi 
que  les  éléments  du  mouvement  relatif  des  deux  étoiles  qui  la 
composent,  on  en  conclura  sans  peine  la  valeur  do  la  masse  de  ces 
deux  étoiles  prises- ensemble.  Car  la  connaissance  de  la  distance  à 
laquelle  so  trouve  l'étoile  double,  jointe  à celle  des  dimensions 
apparentes  de  l'orbite  relative  de  ses  deux  parties,  conduira  à la 
connaissance  des  dimensions  réelles  de  cette  orbite;  en  tenant 
compte  de  la  durée  de  la  révolution,  on  trouvera  la  quantité  dont 
chacune  des  deux  étoiles  composantes  tombe  vers  l'autre  on  une 
seconde  de  temps;  enfin  en  comparant  la  quantité  ainsi  obtenue  à 
la  quantité  dont  la  terre  tombe  vers  le  soleil  dans  le  même  temps, 
on  en  déduira  le  rapport  qui  existe  entre  la  somme  des  masses  des 
deux  étoiles  et  la  masse  du  soleil.  Les  résultats  de  ce  genre,  que 
l'on  a pu  obtenir  jusqu'à  présent,  sont  trop  peu  exacts  pour  que 
nous  en  fassions  mention  ici. 

Les  deux  étoiles  qui  composent  une  étoile  double  ne  sont  pas, 
en  général,  de  même  intensité.  Très  souvent  elles  présentent  des 
teintes  différentes  : ainsi  la  plus  forte  des  deux  est  souvent  rou- 
geâtre ou  jaunâtre,  et  la  plus  faible  a plus  souvent  encore  une 
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nuance  d'un  vert  ou  d'un  bleu  assez  prononcé.  Ces  différences  de 
teinte  sont  certainement  dues  quelquefois  à un  simple  effet  de 
contraste;  mais  il  est  impossible  d’attribuer  à celte  cause  unique 
la  coloration  si  fréquente  et  souvent  si  prononcée  qu'on  remarque 
dans  les  étoiles  doubles. 

L’observation  fait  voir  qu’il  existe  dans  le  ciel  des  étoiles  triples 
et  quadruples,  c’est-à-dire  formées  par  la  réunion  de  trois  ou  quatre 
étoiles  situées  réellement  à de  petites  distances  les  unes  des  autres. 
Mais  ces  étoiles  sont  beaucoup  moins  nombreuses  que  les  étoiles 
doubles.  Ainsi,  sur  les  120000  étoiles  observées  par  M.  Struve, 
et  dans  lesquelles  il  a trouvé  plus  de  3 000  étoiles  doubles,  il 
n’y  avait  que  52  étoiles  triples.  On  peut  citer,  parmi  les  étoiles 
triples , Ç de  l’Écrevisse , et  $ de  la  Baleine , où  les  étoiles  compo- 
santes sont  toutes  les  trois  assez  brillantes. 

§ 325.  Vole  lactée.  — Tout  le  monde  connaît  cette  immense 
traînée  lumineuse  qui  s'étend  à travers  un  grand  nombre  de  con- 
stellations, et  qu’on  nomme  la  voie  Uictée.  Elle  est  figurée  sur  les 
cartes  célestes  de  la  page  173  (planches  I et  II).  Si  on  la  suit  dans 
le  ciel,  on  voit  quelle  fait  tout  le  tour  de  la  sphère  céleste,  et 
qu  elle  est  dirigée  dans  son  ensemble  à peu  près  suivant  un  grand 
cercle  qui  coupe  l'écliptique  vers  les  deux  solstices.  Dans  une  partie 
de  cet  immense  contour,  un  tiers  environ  , elle  se  divise  en  deux 
branches , qui  se  dirigent  à côté  l’une  de  l’autre,  en  laissant  entre 
elles  un  espace  de  peu  de  largeur,  et  se  rejoignent  à leurs  extrémités. 

Quand  on  dirige  une  lunette  vers  une  partie  quelconque  de  la 
voie  lactée,  on  reconnaît  que  la  lueur  blanchâtre  qu’elle  présente 
est  due  à l’existence  d un  nombre  prodigieux  d’étoiles  extrêmement 
petites,  disséminées  dans  cette  région. 

On  peut  se  rendre  compte  de  la  forme  circulaire  sous  laquelle 
nous  voyons  cet  amas  d’étoiles,  en  admettant,  avec  Herschel . 
quelles  sont  répandues  dans  l'espace  de  manière  à s éloigner  assez 
peu  d'un  plan  ; qu  elles  forment  ainsi , par  leur  ensemble , une 
couche  ou  une  sorte  de  disque  dont  l'épaisseur  est  petite,  relative- 
ment à sa  largeur;  et  que  le  soleil,  avec  les  planètes  qui  l’accompa- 
gnent, se  trouve  situé  à peu  près  au  centre  de  ce  disque  et  au  milieu 
de  son  épaisseur.  On  voit  en  effet  que,  s’il  en  est  ainsi,  nous  de- 
vons voir  la  plus  grande  partie  des  étoiles  qui  composent  ce  disque 
dans  la  direction -même  du  plan  suivant  lequel  il  s étend,  dans  tous 
les  sens,  autour  de  nous,  et  qu’en  conséquence  elles  doivent  nous 
paraître  réparties  le  long  du  grand  cercle  d’intersection  de  ce  plan 
avec  la  sphère  céleste.  Quant  à celles  de  ces  étoiles  qui  sont  le  plus 
près  de  nous,  elles  doivent  nous  paraître  plus  brillantes  que  les 
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autres,  et  nous  devons  les  apercevoir  dans  toutes  les  directions  pos- 
sibles, en  raison  de  l’épaisseur  du  disque  dans  le  voisinage  du  lieu 
que  nous  occupons  : toutes  les  étoiles  isolées  que  nous  distinguons 
à l'œil  nu  et  môme  avec  des  lunettes  dans  les  diverses  régions  du 
ciel,  pourraient  ainsi  être  regardées  comme  faisant  partie  du  groupe 
immense  et  aplati  auquel  nous  attribuons  la  voielactée.  Une  seconde 
couche  d’étoiles , qui  viendrait  se  réunir  à la  première  vers  le  lieu 
que  nous  y occupons,  et  dont  le  plan  ne  ferait  qu’un  petit  angle 
avec  celui  de  cette  première  couche,  peut  rendre  compte  de  la  bi- 
furcation que  présente  la  voie  lactée  dans  une  partie  de  sa  longueur. 

§ 326,  Idée  qu’on  se  fait  de  la  nature  des  étoiles.  — 
Tout  nous  porte  à regarder  les  étoiles  comme  étant  de  véritables 
soleils,  analogues  à l'astre  brillant  qui  éclaire  et  vivifie  notre  sys- 
tème planétaire. 

Les  étoiles  sont  beaucoup  trop  éloignées  pour  que  nous  puis- 
sions regarder  leur  lumière  comme  n’élanl  que  la  lumière  du  soleil 
réfléchie  à leur  surface,  ainsi  que  cela  a lieu  pour  les  planètes.  Les 
étoiles  sont  certainement  lumineuses  par  elles-mêmes.  Des  expé- 
riences photométriques , sur  la  lumière  du  soleil  et  sur  celle  de 
quelques  étoiles,  ont  montré  que  si  le  soleil  était  transporté  à une 
distance  de  la  terre  égale  à celle  qui  nous  sépare  de  ces  étoiles , il 
nous  paraîtrait  comme  une  étoile  d’un  éclat  certainement  inférieur 
à celui  de  plusieurs  d’entre  elles. 

Les  mouvements  de  révolution  des  étoiles  doubles  indiquent  que 
ces  astres  exercent  les  uns  sur  les  autres  de  puissantes  attractions, 
et  quoiqu’on  ne  puisse  encore  assigner  d’une  manière  un  peu  exacto 
la  masse  d'aucune  étoile  double,  cependant  les  évaluations  qu'on  a 
pu  en  faire  pour  quelques-unes  d’entre  elles,  tendent  à montrer 
que  les  masses  des  étoiles  sont  tout  à fait  comparables  à la  masse 
du  soleil.  Il  est  même  très  probable  que  notre  soleil  est  loin  d'être 
le  plus  gros  de  ceux  que  nous  voyons  répandus  en  si  grand  nombre 
dans  l'espace. 

L’analogie  nous  porte  à regarder  comme  probable  que  chaque 
étoile  est  accompagnée  de  planètes  qui  circulent  autour  d'elles, 
mais  que  nous  ne  pouvons  apercevoir  à cause  de  leur  petitesse.  S’il 
y a des  planètes  qui  dépendent  des  étoiles  doubles , le  phénomène 
du  jour  et  de  la  nuit  sur  leurs  surfaces  doit  être  beaucoup  plus 
complexe  qu’il  ne  l’est  sur  la  terre  ; l’existence  de  deux  soleils,  dont 
les  levers  et  les  couchers  ne  se  succèdent  pas  toujours  de  même, 
et  dont  les  lumières  ont  souvent  des  teintes  très  différentes,  doit 
jeter  une  grande  variété  dans  les  jours. 

§ 327.  mouvements  propres  de*  étoiles.  — Nous  avons 
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dit  que  les  étoiles  conservent  constamment  les  mêmes  positions,  les 
unes  par  .rapport  aux  autres,  en  sorte  que  les  figures  que  l'on  ob- 
tient, en  les  joignant  par  des  lignes,  présentent  toujours  le  même 
aspect.  Il  n’e^i  est  pas  rigoureusement  ainsi.  Il  existe  un  certain 
nombre  d’étoiles  qui  sont  douées  d’un  mouvement  propre,  c’est-à- 
dire  qui  se  déplacent  peu  à peu  par  rapport  aux  étoiles  dont  elles 
sont  voisines.  Ces  mouvements,  qui  sont  tous  d’une  très  grande 
lenteur,  ne  peuvent  êlro  constatés  que  par  la  comparaison  d’obser- 
vations très  précises  faites  à des  époques  convenablement  éloignées 
les  unes  des  autres.  Pour  qu’on  s’en  fasse  une  idée,  nous  indique- 
rons quelques-uns  de  ceux  qui  sont  le  moins  lents  : une  étoile  de 
7*  grandeur  de  la  constellation  de  la  Grande  Ourse,  désignée  par 
le  n"  4 830  dans  le  catalogue  deGroombridge,  se  déplace  de  1"  par 
an  ; la  6t*  du  Cygne,  étoile  double  dont  nous  avons  fait  connaître 
la  distance  au  soleil  (§  4 76),  se  déplace  de  5", 3 par  an  ; la  40'  de 
l'Éridan  , qui  est  aussi  une  étoile  double,  marche  de  4"  par  an  ; 
[x  de  Cassiopée  décrit  annuellement  un  arc  de  3", 7.  On  comprend 
qu’il  faut  un  assez  grand  nombre  d’années  pour  que  de  pareils  dé- 
placements allèrent  d’une  manière  appréciable  les  configurations 
des  constellations  dont  ces  étoiles  font  partie.  Parmi  les  étoiles  prin- 
cipales de  chaque  constellation,  il  y en  a bien  quelques-unes  qui 
ont  des  mouvements  propres;  mais  ces  mouvements  sont,  en  gé- 
néral , beaucoup  plus  faibles  que  ceux  que  nous  venons  de  citer  : 
c’est  ce  qui  fait  que  l’aspect  des  constellations,  déterminé  surtout  par 
les  étoiles  les  plusbrillantes  qu'elles  renferment,  a été  regardé  pendant 
longtemps  comme  étant  absolument  le  même  à toutes  les  époques. 

§ 328.  mouvement  de  translation  de  notre  système 
planétaire.  — Les  mouvements  propres  des  étoiles  peuvent  être 
dus  à des  déplacements  réels  de  ces  astres  dans  l’espace , ou  bien 
n être  que  des  apparences  dues  à ce  que  le  soleil  se  meut  lui-même 
en  emportant  avec  lui  les  planètes  et  les  satellites  qui  l environnent. 

Dans  le  premier  cas,  il  est  probable  que,  les  mouvements  des 
étoiles  étant  indépendants  les  uns  des  autres,  leurs  directions  ne 
satisferaient  à aucune  loi  : ces  mouvements  seraient  dirigés  dans 
tous  les  sens. 

Dans  le  second  cas,  au  contraire,  si  les  mouvements  des  étoiles 
n’étaient  que  des  apparences  dues  au  mouvement  de  translation  du 
soleil  dans  l’espace,  il  en  serait  tout  autrement.  Les  étoiles  situées 
dans  la  région  du  ciel  dont  nous  approcherions  progressivement, 
devraient  sembler  s’écarter  peu  à peu  les  unes  des  autres  ; leurs 
distances  angulaires  devraient  s'accroître  en  raison  de  la  diminution 
de  la  distance  qui  nous  en  sépare.  Les  étoiles  situées  du  côté 
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opposé,  c’est-à-dire  dans  la  région  du  ciel  dont  nous  nous  éloigne- 
rions, devraient  sembler  se  rapprocher  les  unes  des  autres.  En  un 
mot,  les  diverses  étoiles  du  ciel  devraient  sembler  s'éloigner  du 
point  de  la  sphère  céleste  vers  lequel  serait  dirigé  le  mouvement 
du  soleil , pour  se  rapprocher  du  point  de  cette  sphère  qui  serait 
diamétralement  opposé  au  premier.  Quant  à la  vitesse  de  ce  mou- 
vement apparent  des  différentes  étoiles,  elle  varierait  de  l'une  à 
l’autre,  suivant  la  distance  plus  ou  moins  grande  qui  nous  sépare 
de  chacune  d'elles  ; en  sorte  que  cette  vitesse  pourrait  n’ètre  sen- 
sible que  pour  un  certain  nombre  d'étoiles,  tandis  que  les  autreé, 
en  raison  de  leur  énorme  élçignement,  paraîtraient  immobiles  dans 
le  ciel,  malgré  le  déplacement  que  nous  éprouverions. 

Quand  on  compare  entre  eux  les  divers  mouvements  propres 
d’étoiles  que  l'on  a pu  déterminer,  on  voit  que  leurs  directions  ne 
satisfont  pas  à cette  loi  simple  que  nous  venons  d'indiquer,  pour 
le  cas  où  ces  mouvements  ne  seraient  que  des  apparences  ducs  à 
la  translation  du  soleil  dans  l'espace.  Cependant  ils  sont  loin  de 
présenter  le  caractère  de  mouvements  entièrement  indépendants 
les  uns  des  autres.  Ils  no  sont  pas  dirigés  de  toutes  les  manières 
possibles;  on  remarque  dans  leur  ensemble  une  certaine  tendance 
à affecter  une  direction  particulière  plutôt  que  toutes  les  autres.  On 
est  conduit  par  là  à admettre  que  les  mouvements  propres  des  étoiles 
proviennent  à la  fois  des  deux  causes  que  nous  venons  de  signaler; 
c’est-à-dire  que  les  étoiles  se  déplacent  réellement  dans  l'espace, 
et  que  le  soleil  se  meut  aussi,  en  emportant  avec  lui  les  planètes 

Herschel,  par  une  étude  convenable  de  la  question  dont  il  s’agit, 
reconnut  que  le  soleil  marche  vers  un  point  situé  dans  la  constel- 
lation d'Herculo.  Depuis,  M.  Argelander,  en  discutant  390  mou- 
vements propres  d’étoiles,  confirma  pleinement  le  résultat  obtenu 
par  Herschel  ; il  trouva  que  le  point  du  ciel  vers  lequel  est  dirigé 
le  mouvement  du  soleil  avait,  en  1 800,  une  ascension  droite  de 
260°  50', 8,  et  une  déclinaison  boréale  de  31°  17', 3 : ce  point  est 
un  peu  au  nord  de  l'étoile  X de  la  constellation  d’Hercule  (voy.  la 
planche  II,  page  1 73).  D’après  ces  mômes  recherches,  la  vitesse  du 
soleil  dans  l’espace  est  au  moins  égale  à la  vitesse  de  la  terre  dans 
son  mouvement  de  révolution  autour  du  soleil. 

§ 329.  Étoiles  filantes.  — Avant  de  terminer  ce  qui  se  rap- 
porte aux  étoiles,  disons  un  mot  de  ce  qu'on  nomme  étoiles  filantes. 
Tout  le  monde  a vu  ces  points  brillants,  qui  ressemblent  complè- 
tement à des  étoiles,  qui  se  meuvent  rapidement  dans  le  ciel,  de 
manière  à traverser  plusieurs  constellations  en  quelques  instants, 
et  qui  disparaissent  ensuite.  11  est  rare  qu'on  n’en  aperçoive  pas, 
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quand,  par  une  belle  nuit  sans  nuages,  on  reste  un  certain  temps 
dans  un  lieu  d'où  l’on  découvre  une  partie  du  ciel  étoilé. 

Les  étoiles  Riantes  ne  sont  pas  des  étoiles.  Ce  sont  des  corps  de 

petites  dimensions,  comme  des  pierres,  qui  traversent  rapidement 
I atmosphère  terrestre,  et  qui  s’échauffent  assez,  parleur  frottement 
contre  les  molécules  d’air,  pour  devenir  incandescents.  Quelquefois 
ces  petits  corps  tombent  sur  la  terre,  et  alors  ils  constituent  ce 
i |u’on  nommedes  aérolithes  ; d’autres  fois,  ils  disparaissent  sans  avoir 
atteint  la  surface  du  globe.  On  explique  les  étoiles  filantes  en  ad- 
mettant qu’il  existe,  dans  l’espace,  un  grand  nombre  de  petits 
corps  qui  se  meuvent  en  obéissant  aux  attractions  du  soleil  et  des 
planètes  ; que  la  terre,  dans  son  mouvement  annuel  autour  du  so- 
leil, vient  en  rencontrer  successivement  un  certain  nombre;  que 
ceux  dont  elle  s’approche  suffisamment  sont  attirés  par  elle  jusqu’à 
venir  se  réunira  sa  masse;  tandis  que  d’autres  ne  font  que  péné- 
trer d’une  petite  quantité  dans  l’atmosphère,  d'où  ils  sortent  ensuite 
pour  continuer  leur  mouvement  dans  l'espace. 

Les  observations  suivies,  que  l'on  a faites  depuis  un  certain 
nombre  d’années,  montrent  que  les  petits  corps  dont  nous  venons 
de  parler  ne  sont  pas  uniformément  répandus  dans  les  diverses 
régions  que  la  terre  traverse  dans  son  mouvement  annuel.  11  existe 
des  espèces  de  couches  ou  d’amas  de  ces  corps;  en  sorte  que, 
lorsque  la  terre  vient  à s’approcher  des  régions  où  elles  se  trou- 
vent , le  nombre  des  étoiles  filantes  que  l’on  peut  observer  devient 
beaucoup  plus  grand  qu’il  ne  l'est  habituellement  : quelquefois 
même  on  en  voit  des  quantités  prodigieuses.  On  se  fera  une  idée 
des  circonstances  que  nous  signalons  ici , en  jetant  les  yeux  sur 
les  tableaux  suivants,  publiés  par  M.  Coulvier-Gravier,  qui  se  livre 
avec  une  grande  assiduité  à l’observation  des  étoiles  filantes. 


jours  d'observations. 

NOMMEES 
d'étoiles  lilantes 
vues  en  1 b, 

JOURS  D'OBSERVATIONS. 

NOMMEES 
d’étoiles  litanies 
vues  en  1 b. 

B août  1853  

SO 

9 août  1853  . . . . 

49 

Ci  ii  N 

19 

10  » 

56 

7 » » 

23 

Il  » » 

38 

8 • » 

33 

12  » » 

34 

Ce  tableau  montre  que  le  hOmbre  des  étoiles  Olantes  vues  en  une 
heure  a atteint  une  valeur  maximum,  le  10  août  1853.  Depuis  un 
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assez  grand  nombre  d'années,  on  a constaté  l'existence  d'un  pareil 
maximum  à la  môme  époque  Mais  le  nombre  d’étoiles  filantes  ob- 
servé en  une  heure,  à l'époque  de  ce  maximum,  varie  d'une  année 
à une  autre,  comme  on  va  pouvoir  en  juger. 


ANNÉES. 

SOMBIE  HORAIRE 

maximum. 

ANNÉES. 

SOMBRE  HORAIRE 
maximum. 

ANNÉES. 

XOBBRE  HORAIRE 
maximum. 

1837 

59 

1843 

78 

1849 

98 

1838 

02 

1844 

80 

1850 

83 

1839 

05 

1845 

85 

1851 

71 

1810 

08 

1840 

92 

1852 

00 

1841 

72 

1847 

102 

1853 

52 

1842 

74 

1848 

113 

C’est  en  1848  que  le  nombre  d'étoiles  filantes  observé  en  une 
heure,  à l'époque  du  maximum  d’août,  a été  le  plus  grand  ; de- 
puis 1848  , ce  nombre  a été  constamment  en  diminuant,  et  il  est 
très  possible  que,  bientôt,  le  maximum  correspondant  au  mois 
d'août  disparaisse  complètement. 

Un  maximum  analogue  à celui  d'août  a été  observé  pendant  un 
certain  temps,  au  mois  de  novembre;  ce  maximum,  après  avoir 
augmenté  jusqu'en  4 833,  a diminué  ensuite,  et  au  bout  de  quelques 
années,  il  n’en  est  plus  resté  de  traces. 

*“  .1 
NÉBULEUSES. 

. . li. 

§ 330.  On  donne  le  nom  de  nébuleuses  à des  taches  blanchâtres 
que  l’on  voit  çà  et  là,  dans  toutes  les  parties  du  ciel , et  dont  l'as- 
pect a beaucoup  d'analogie  avec  celui  des  petits  nuages  que  l'on 
aperçoit  souvent  dans  l’atmosphère  de  la  terre. 

La  première  nébuleuse  dont  il  ail  été  question  est  celled’Andro- 
mède  , fig.  364 , signalée  en  1612  par  Simon  Marins  , qui  la  com- 
pare à la  flamme  d'une  chandelle  vue  à travers  de  la  corne.  Cette 
nébuleuse  est  visible  à l’œil  nu  ; elle  sc  trouve  près  de  l'étoile  ■»  de 
la  constellation  d'Andromède. 

En  1656,  Huygens  découvrit  une  grande  nébuleuse  dans  la 
constellation  d’Orion  , près  de  la  Garde  de  l'Épée,  fig.  365.  Celte 
nébuleuse  a une  forme  très  irrégulière. 

En  1716,  Halley  ne  connaissait  en  tout  que  six  nébuleuses;  les 
travaux  de  Lacaille  et  de  Messier  en  portèrent  le  nombre  à 96. 
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Herschel,  à l'aide  de  ses  instruments  puissants,  augmenta  considé- 
rablement ce  nombre  : il  découvrit,  à lui  seul , 2 500  nébuleuses. 


Les  nébuleuses  ont  des  formes  très  diverses.  Pour  qu’on  puisse 


Fig’.  300.  p4\  = 272"  42',  D = 1G*15'A). 


Fig.  307.  (.41  = 281*49',  D=32*49'  B).  Fig.  308.  (A\  =97*  28',  D=8*  53'  B.) 
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s’eu  faire  une  idée , nous  donnons  encore  ici  les  figures  de  quatre 


Fig.  310.  D=2i'53'B.)  Fi*.  3H.  = 232*  1 7',  0 = 0*  33  B. 


Fig.  369.  (.«  = 200*  40',  D=48*4’B.) 
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autres  nébuleuses,  fig.  36G  à 
369  , avec  l’indication  de 
l'ascension  droite  (.K)  et  de 
la  déclinaison  (D)  de  chacune 
d’elles.  La  première,  fig.  366, 
a la  forme  de  la  lettre  grec- 
que fi.  La  seconde,  fig.  367, 
a simplement  la  forme  d'un 
anneau  légèrement  elliptique. 
La  troisième  , fi g.  368  , a 
beaucoup  d analogie  avec  une 
comète  dont  la  queue  s’élar- 
girait un  peu  en  éventail. 
Hnhn,  la  quatrième,  fig.  369, 
est  double,  et  la  partie  prin- 
cipale se  compose  d une  sorte 
de  novau  environné  d'un  an- 
neau circulaire,  qui  se  divise 
en  deux  branches  dans  une 
portion  de  son  contour. 

§331.  Nébuleuse»  réso- 
lubles. — Parmi  les  nébu- 
leuses , il  y en  a beaucoup  qui 
ne  sont  autre  chose  que  des 
amas  d’étoiles  très  petites  et 
très  nombreuses.  Quand  on  les 
observe  avec  des  lunettes  d’un 
faible  grossissement , on  ne 
peut  pas  distinguer  les  étoiles 
dont  elles  sont  formées:  elles 
paraissent  alors  comme  de 
simples  taches  blanches,  d'un 
éclat  plus  ou  moins  prononcé 
dans  leurs  diverses  parties. 
Mais , si  l'on  se  sert  d'instru- 
ments do  plus  en  plus  forts, 
on  finit  par  voir  nettement, 
qu'elles  ne  sont  que  des  agglo- 
mérations de  points  brillants 
isolés.  Les  nébuleuses  qui 
sont  susceptibles  de  se  résoudre 
ainsi  en  étoiles,  quand  on  se 


Fig.  373.  (M  — 331"  10',  D = t°3i'A.) 


Fig.  373.  (Æ  =337* 29',  D=2*U’B.\ 


Fig.  37*.  (.41  = 2*R*  :>*',  0 = 30*  *7'  rt.i 
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sert  d’un  grossissement  convenable,  sont  désignées  sous  le  nom 
de  nébuleuses  résolubles. 

Le  grossissement  nécessaire  pour  faire  apercevoir  les  étoiles 
dont  se  compose  une  nébuleuse  résoluble,  n'est  pas  le  même 
pour  toutes  ces  nébuleuses.  C’est  ainsi  que  le  groupe  des  Pléiades, 
dont  nous  avons  précédemment  indiqué  la  position  dans  le  ciql 
[fig.  116,  page  126),  et  qui  présente  l’aspect  d’une  nébuleuse 
aux  personnes  dont  la  vue  n’est  pas  bien  bonne,  se  résout  en 
étoiles  sans  le  secours  des  lunettes  ; il  suffit  d’avoir  une  bonne 
vue , pour  y distinguer  facilement  six  ou  sept  étoiles.  Certaines 
nébuleuses  n’exigent  qu’un  assez  faible  grossissement  pour  se 
résoudre  en  étoiles;  pour  d'autres,  il  faut  un  grossissement  plus 
fort  ; il  y en  a qui  ne  se  résolvent  en  étoiles  que  par  l'emploi  des 
plus  forts  grossissements  dont  on  puisse  disposer;  il  y en  a, 
enfin  , qui  présentent  à peine  une  légère  tendance  à se  réduire 
en  étoiles,  malgré  l'emploi  de  ces  grossissements  extrêmes.  Les 
I ig . 370  à 374  représentent  des  nébuleuses  résolubles  vues  dans 
des  instruments  d'une  grande  puissance.  Si  dans  les  premières 
on  distingue  difficilement  un  commencement  do  décomposition 
en  étoiles,  cela  lient  à ce  qu'il  eût  fallu  se  servir  de  lunettes  plus 
puissantes  encore,  pour  les  amener  à prendre  l’aspect  des  der- 
nières. 

§ 332.  \éhiiicii!iu*M  non  réMoliiitlcs.  — Lorsqu'une  nébu- 
leuse, vue  dans  une  lunette  d’un  très  fort  grossissement,  ne  donne 
I as  la  moindre  apparence  de  décomposition  en  étoiles,  on  peut  dire 
que  la  différence  qu  elle  présente  avec  une  nébuleuse  résoluble  n’ost 
duo  qu’à  ce  que  le  grossissement  de  la  lunette  employée  n’est  pas 
assez  fort;  en  sorte  que,  d’après  celte  idée,  si  nous  pouvions  aug- 
menter indéfiniment  la  puissance  de  nos  instruments , nous  par- 
viendrions à résoudre  en  étoiles  toutes  les  nébuleuses  connues.  Cela 
est  vrai  pour  un  grand  nombre  des  nébuleuses  que  l’on  n’a  pas  en- 
core pu  résoudre;  mais  cela  n'est  pas  vrai  pour  toutes.  11  y en  a 
beaucoup  dont  l'aspect  est  tel , qu'il  n’est  pas  possible  de  les  re- 
garder comme  des  agglomérations  d'éloiles;  ce  sont  évidemment 
des  amas  d'une  matière  vaporeuse  et  diffuse,  répandue  en  quantité 
plus  ou  moins  grande  dans  diverses  régions  de  l'espace.  On  peut, 
les  comparer,  quant  à leur  nature  intime,  aux  comètes,  qui  conser- 
vent toujours  l’aspect  nébuleux,  malgré  la  faible  distance  qui  nous 
en  sépare  lorsque  nous  pouvons  les  observer. 

Les  nébuleuses  sont  donc  de  deux  espèces  très  différentes,  savoir  : 

1 0 les  nébuleuses  résolubles,  ou  agglomérations  d’un  grand  nombre 
d'étoiles  réunies  dans  un  petit  espace;  2°  les  nébuleuses  non 
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résolubles , ou  nébuleuses  proprement  dites , formées  d’une  ma- 
tière diffuse,  à laquelle  on  donne  souvent  le  nom  de  matière 
nébuleuse. 

§ 333.  Le  soleil  fait  partie  d’une  nébuleuse  résoluble. 

— Nous  avons  dit  (§  325)  que  la  voie  lactée  s'explique  naturelle- 
ment, en  admettant  que  le  soleil  se  trouve  au  milieu  d'un  amas 
d’étoiles  réunies  en  très  grand  nombre,  de  manière  à former,  par 
leur  ensemble,  un  immense  disque  aplati.  Cet  amas  d’étoiles  est 
entièrement  analogue  à ceux  dont  nous  venons  de  parler  et  qui 
constituent  les  nébuleuses  résolubles.  On  peut  donc  dire  que  le 
soleil  est  une  des  étoiles  composantes  d'une  nébuleuse  résoluble. 

Nous  ne  pouvons  nous  dispenser  de  signaler  ici  l’analogie  frap- 
pante qui  existe  entre  cette  nébuleuse,  dont  nous  faisons  partie,  et 
la  nébuleuse  représentée  par  la  pg.  369.  Un  observateur,  qui  se 
trouverait  placé  vers  lo  centre  de  la  plus  grande  des  deux  portions 
de  celte  dernière  nébuleuse , verrait  la  partie  annulaire  qui  l’envi- 
ronne se  projeter  dans  le  ciel,  en  prenant  exactement  l’apparence 
que  nous  présente  la  voie  lactée  ; la  bifurcation  qui  existe  dans  un 
tiers  du  contour  de  la  voie  lactée  n’y  manquerait  même  pas. 

C’est  en  s'appuyant  sur  ces  notions  si  grandioses,  relatives  à la 
distribution  générale  des  étoiles  par  groupes  constituant  les  nébu- 
leuses résolubles,  que  M.  Laugier  a été  conduit  à s’occuper  d'un 
travail  immense,  ayant  pour  objet  de  déterminer  le  mouvement  de 
translation  de  notre  système  planétaire , autrement  qu’on  ne  l'a 
fait  jusqu'à  présent.  S’il  est  vrai  que  le  soleil  et  les  diverses  étoiles 
isolées  que  nous  apercevons  dans  le  ciel  appartiennent  à une  de  ces 
nébuleuses,  le  mouvement  de  translation  du  soleil,  déterminé  par 
l'observation  des  mouvements  propres  d’un  certain  nombre  d’étoiles, 
ne  peut  être  qu’un  mouvement  relatif;  le  mouvement  d'ensemble 
que  la  nébuleuse  tout  entière  pourrait  posséder  dans  l’espace  ne 
se  fait  sentir,  en  aucune  manière,  dans  la  comparaison  des  posi- 
tions que  ses  diverses  parties  occupent  successivement,  les  unes 
par  rapport  aux  autres;  les  recherches  que  l’on  a faites  jusqu  à 
présent,  et  d'après  lesquelles  le  soleil  se  meut  vers  la  constellation 
d'Hercule  (§  328),  ne  peuvent  faire  connaître  que  le  déplacement 
de  cet  astre  à l’intérieur  de  sa  nébuleuse,  sans  rien  indiquer  sur  le 
déplacement  de  la  nébuleuse  dans  l’espace.  Pour  arriver  à constater 
le  mouvement  de  cette  nébuleuse,  dont  le  soleil  fait  partie  , et  à 
déterminer  la  grandeur  et  la  direction  de  la  vitesse  avec  laquelle 
ce  mouvement  s’effectue,  il  est  nécessaire  de  prendre  des  points  de 
repère  en  dehors  de  la  nébuleuse  elle- même  : or,  les  diverses 
nébuleuses  résolublos,  que  l’on  aperçoit  de  tous  côtés  d3ns  le  ciel. 
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satisfont  bien  à cette  condition,  puisqu'elles  constituent  des  sys- 
tèmes d’étoiles  analogues  à celui  dont  on  veut  trouver  le  mouve- 
ment, et  isolés  les  uns  des  autres  dans  l’espace.  Cest  pour  cela 
que  M.  Laugier  s’occupe  activement  de  construire  un  catalogue  de 
nébuleuses,  avec  toute  V exactitude  que  comportent  actuellement 
les  observations  astronomiques.  La  comparaison  de  ce  catalogue 
avec  ceux  qui  pourront  être  faits  plus  tard  permettra  de  déterminer 
les  mouvements  propres  des  nébuleuses  sur  la  sphère  céleste  ; et, 
par  suite,  on  en  déduira,  relativement  au  mouvement  du  soleil  dans 
l’espace,  des  notions  plus  complètes  que  celles  que  l’on  a pu  obtenir 
à l'aide  des  mouvements  propres  des  étoiles. 

§ 334.  Transformation  des  nébuleuses  en  étoiles.  — 
L’observation  très  attentive  des  nébuleuses  proprement  dites  a 
conduit  Herschel  à penser  que  la  matière  nébuleuse  dont  elles  sont 
formées  se  condense  peu  à peu , et  que , par  cette  condensation , 
elle  donne  naissance  à des  étoiles.  L’extrême  lenteur  avec  laquelle 
doit  s'effectuer  une  pareille  transformation  fait  qu'on  ne  peut  pas 
espérer  être  témoin  de  la  production  de  changements  appréciables 
dans  la  disposition  relative  des  diverses  parties  d’une  nébuleuse  ; 
mais  on  remarque  facilement,  dans  beaucoup  de  ces  corps,  des 
circonstances  qui  indiquent  que  la  transformation  dont  nous  parlons 
a commenaé  à se  produire. 

Plusieurs  des  nébuleuses , à forme  plus  ou  moins  bizarre,  telles 
que  celles  que  représentent  les  fig.  365  et  366,  présentent,  dans 
quelques-unes  de  leurs  parties , des  accumulations  évidentes  de 
matière  nébuleuse  autour  de  certains  points,  qui  sont  comme  des 
centres  d'attraction.  D'un  autre  côté,  un  grand  nombre  de  nébu- 
leuses affectent  une  forme  arrondie,  avec  une  condensation  marquée 
vers  leurs  centres  de  figure.  Celte  concentration  de  la  matière  né- 
buleuse autour  du  centre  d'attraction  se  montre  d'ailleurs  à des 
degrés  d’avancement  plus  ou  moins  prononcés,  dans  les  différentes 
nébuleuses  dans  lesquelles  on  l'observe;  en  sorte  que,  par  le  rap- 
prochement des  apparences  diverses  qu  elles  présentent , on  a , 
pour  ainsi  dire,  une  image  des  transformations  qu’une  nébuleuse 
doit  subir  successivement  pour  passer  complètement  à l’état  d’étoile. 

A l’inspection  des  quatre  figures  ci-jointes,  fig.  375  à 378 , ne 
semble-t-il  pas  qu’on  voie  la  matière  d’une  nébuleuse  globulaire  se 
concentrer  peu  à peu  en  son  centre,  jusqu’à  ce  qu’une  étoile  se  forme 
à ce  centre  même?  11  n’y  a plus  qu’à  suivre  , par  la  pensée , cette 
condensation  progressive  au  delà  de  l’état  qu’indique  la  fig.  378 , 
pour  voir  l’atmosphère  immense  qui  environne  l’étoile  centrale  se 
resserrer  peu  à peu  en  diminuant  d’intensité,  et  enfin  disparaître 
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entièrement , pour  ne  laisser  qu’une  étoile  isolée  comme  celles  que 
nous  apercevons  en  si  grand  nombre  dans  le  ciel.  Les  deux  nébu- 
leuses que  représentent  les  fig.  379  et  380  paraissent  également 
n'être  que  deux  états  différents  d’une  même  nébuleuse,  dont  la 


Fig.  375.  (Æi— 18*45',  D = 12*1'B.)  Fig.  37G.  (M  = 202*  13',  n=  17*  l' A.) 


Fig.  377.  (.R  = 190*  43',  D=  42*  3' B.)  Fig.  378.  {M  = 59*39',  I)  = 30*20'  B. 


matière  se  condense  autour  de  deux  centres  d’attraction , do  ma- 
nière à donner  lieu,  en  déGnitive,  à la  formation  d’une  étoile 
double.  Il  en  est  encore  de  même  des  nébuleuses  représentées  par 
les  fig.  381  et  382  ; la  condensation  inégale  de  la  matière  nébu- 
leuse autour  de  deux  centres  d’attraction  est  précisément  celle 
qui  devrait  se  produire,  pour  donner  naissance  à une  étoile  double 
dont  les  deux  éléments  seraient  de  grandeurs  différentes. 


Digitized  by  Google 


612  NÉBULEUSES. 

On  voit  dans  le  ciel  un  certain  nombre  de  nébuleuses  arrondies, 
présentant  un  éclat  sensiblement  uniforme  dans  toute  leur  étendue, 
fig.  383  ; et  souvent , au  milieu  de  ces  nébuleuses , on  aperçoit  une 
étoile,  fig.  384,  quelquefois  deux,  fig.  385,  et  même  trois,  fig.  386. 


Fig.  381.  (.R=14U‘38'(  D=2î*15'B.)  Fig.  382.  (.R  = 183- 18',  U = 3".5'B.' 


Ce  sont  probablement  des  espèces  d'atmosphères  considérables  qui 
ont  persisté  après  que  la  plus  grande  partie  de  la  matière  de  cha- 
cune de  ces  nébuleuses  s'est  condensée  dans  un  ou  plusieurs  centres 
d’attraction.  Les  étoiles  formées  par  celle  condensation  peuvent 
ne  pas  être  toujours  visibles,  fig.  383,  au  milieu  de  la  nébulosité  due 
à l’atmosphère  environnante.  Il  suffit  pour  cela  que  leur  éloigne- 
ment soit  assez  grand  pour  qu' elles  ne  paraissent  dans  les  lunettes 
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que  comme  des  points  lumineux  d'un  éclat  très  faible  ; en  sorte 
qu’on  ne  puisse  pas  les  distinguer  dans  celte  nébulosité  , dont  la 
clarté  est  d'ailleurs  indépendante  de  la  distance  qui  la  sépare  de 
nous  (§19). 


Fig.  383.  (Æ  =166*18',  D=  55*5t*J.)  Fij.  384  (.*»  = 295-5',  D = 50* 6' B.) 


* 


H,-.  385.  (A4  = 271- 45',  l)  = 10*  50' A.)  Fig.  38C.  (.«  = 80*3',  l)  = 3l*0'B.) 

Il  est  aisé  de  comprendre,  d’aprcs ce  qui  précède,  que  les  né- 
buleuses résolubles  et  les  nébuleuses  proprement  dites  sont  loin 
d'avoir  le  mémo  degré  d’importance  dans  l’univers.  Tandis  quo  les 
nébuleuses  résolubles  sont  des  agglomérations  d'un  très  grand 
nombre  d’étoiles,  qee  nous  pouvons  comparer  à l'amas  d'étoiles 
auquel  nous  appartenons  (§  333),  les  nébuleuses  proprement  dites 
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ne  doivent  être  regardées  que  comme  des  parties  inlégranles  Irè.-* 
minimes  do  ce  dernier  amas  d'étoiles. 

§ 335.  ll^potlièNe  de  I.nplucc  sur  lu  formation  de 
notre  «jsiènic  planétaire  — Après  avoir  donné  un  aperçu 
des  idées  auxquelles  on  a été  conduit  relativement  aux  astres  si 
nombreux  qui  sont  répandus  dans  l'immensité  des  deux;  revenons 
à notre  système  planétaire,  et  voyons  comment  on  peut  se  rendre 
compte  de  la  manière  dont  il  s'est  formé. 

Buii'on  supposait  que  les  planètes  et  leurs  satellites  provenaient 
des  éclaboussures  produites  par  le  choc  d'une  comète  sur  la  surface 
du  soleil  ; mais  les  lois  do  la  mécanique  démontrent  que  les  choses 
n'ont  pas  pu  se  passer  ainsi.  D'après  ces  lois,  si  une  portion  de  la 
masse  du  soleil  était  projetée  dans  l'espace,  par  une  cause  quel- 
conque, lo  corps  qui  en  résulterait  se  mouvrait  autour  du  soleil,  en 
revenant,  à chaque  révolution,  passer  par  son  point  de  départ  : la 
forme  presque  circulaire  des  orbites  des  planètes,  et  la  position  du 
soleil  près  du  centre  de  chacune  de  ces  orbites,  ne  peuvent  donc 
pas  se  concilier  avec  l'idée  de  Buffon. 

Laplace  a été  plus  heureux.  En  adoptant  les  idées  d’Horschel  sur 
la  condensation  progressive  des  nébuleuses  et  leur  transformation 
en  étoiles,  et  appliquant  ces  idées  à notre  système  planétaire,  il  est 
parvenu  à en  expliquer  la  formation  de  la  manière  la  plus  satisfai- 
sante. Aucune  des  particularités  que  l'observation  a manifestées, 
relativement  aux  planètes  et  à leurs  satellites,  n échappe  à l'ingé- 
nieuse explication  qu'il  a développée  à la  fin  de  l 'Exposition  du  sys- 
tème du  monde,  et  dont  nous  allons  chercher  à donner  une  idée. 

Laplace  suppose  que  , dans  l'origine,  le  soleil  et  tous  les  corps 
qui  circulent  autour  de  lui  ne  formaient  qu'une  seule  nébuleuse, 
animée  d'un  mouvement  de  rotation  autour  d’une  ligne  passant 
par  son  centre  , et  s'étendant  jusqu'à  l'orbite  de  la  planète  la  plus 
éloignée,  et  même  au  delà.  11  admet,  en  outre,  que,  par  suite  d'un 
refroidissement  progressif,  des  portions  de  plus  en  plus  grandes 
de  la  matière  de  la  nébuleuse  se  sont  condensées  en  son  centre . 
de  manièro  à former  un  noyau  dont  la  masse  s’accroissait  ainsi  peu 
a peu.  En  partant  de  cette  hypothèse,  il  fait  voir  qu'avec  le  temps 
la  nébuleuse  a dû  se  réduire  à l'état  où  se  trouve  actuellement  le 
système  planétaire. 

A mesure  que  le  refroidissement  amenait  la  condensation  de 
nouvelles  parties  de  la  nébuleuse,  les  matières  ainsi  condensées  se 
précipitaient  vers  le  centre,  exactement  do  la  même  manière  que 
nous  voyons  tomber  par  gouttes  l'eau  qui  résulte  de  la  condensation 
de  la  vapeur  contenue  dans  notre  atmosphère  Mais  cette  chute  des 
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matières  condensées  ne  pouvait  pas  se  produire , sans  qu'il  en 
résultât  un  accroissement  de  la  vitesse  avec  laquelle  la  nébuleuse 
(out  entière  tournait  autour  de  son  axe.  Il  suffit,  pour  le  compren- 
dre, de  se  reporter  à ce  que  nous  avons  dit  relativement  à la  dévia- 
tion qu’éprouve  un  corps  tombant  d’une  grande  hauteur  (§  312). 
par  suite  de  la  rotation  de  la  terre,  ce  corps  tombe  un  peu  à l’est 
du  pied  de  la  verticale  menée  par  son  point  de  départ  ; la  ligne  qui 
le  joint  au  centre  de  la  terre  tourne  donc  plus  vite  que  cette  verti  - 
cale,  et  l'accroissement  de  sa  vitesse  deviendrait  beaucoup  plus 
sensible , si  l’on  pouvait  laisser  tomber  le  corps  d’une  hauteur  qui 
fût  comparable  au  rayon  de  la  terre.  Les  matières  condensées,  en 
tombant  vers  le  centre  de  la  nébuleuse,  devaient  donc  prendre,  au- 
tour de  son  axe,  un  mouvement  de  rotation  plus  rapide  que  celui 
du  reste  de  la  masse;  alors  les  frottements  des  diverses  parties  de 
la  nébuleuse  les  unes  sur  les  autres  accéléraient  le  mouvement  de 
celles  qui  tournaient  le  moins  vite,  et  ralentissaient , au  contraire, 
le  mouvement  de  celles  qui  tournaient  le  plus  vite;  la  masse  entière 
de  la  nébuleuse  finissait  donc , au  bout  d’un  certain  temps,  par 
tourner  tout  d'une  pièco  avec  une  vitesse  angulaire  plus  grande 
que  celle  qu  elle  possédait  d'abord.  Ainsi  la  condensation  progres- 
sive des  matières  primitivement  gazeuses  de  la  nébuleuse,  et  leur 
réunion  en  quantité  de  plus  en  plus  grande  en  son  centre,  produi- 
saient nécessairement  une  augmentation  continuelle  dans  la  vitesse 
de  rotation  de  cette  nébuleuse  autour  de  son  axe. 

Une  nébuleuse,  commecelle  que  nous  considérons,  qui  est  animée 
d'un  mouvement  de  rotation  sur  elle-même , ne  peut  pas  s’étendre 
dans  le  plan  de  son  équateur,  au  delà  d’une  certaine  limite,  qui 
dépend  de  la  vitesse  du  mouvement.  Une  molécule  quelconque , 
située  dans  le  plan  de  l'équateur  de  la  nébuleuse,  et  participant  à 
son  mouvement,  est  soumise  à la  fois  à l’attraction  que  toute  la 
masse  de  la  nébuleuse  exerce  sur  elle,  et  à la  force  centrifuge  dé- 
veloppée par  son  mouvement  de  rotation.  Les  dimensions  de  la 
nébuleuse  ne  doivent  pas  être  telles , que,  pour  un  point  pris  sai- 
son équateur  même,  la  seconde  force  l’emporte  sur  la  première  : si. 
par  une  cause  quelconque,  la  nébuleuse  se  trouvait  placée  dans  des 
conditions  telles  qu'il  en  fût  ainsi,  la  force  centrifuge  des  molécules 
situées  à son  équateur  l'emportant  sur  leur  poids,  cos  molécules 
cesseraient  de  faire  partie  do  la  nébuleuse,  et  se  mouvraient  dans 
l'espace , indépendamment  d’elle , en  vertu  de  la  vitesse  qu  elles 
possédaient  à l'instant  où  elles  s’en  seraient  détachées. 

La  condensation  progressive  de  diverses  parties  de  la  matière 
formant  notre  nébuleuse  a dû  déterminer,  comme  nous  l'avons  dit. 
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une  accélération  correspondante  de  son  mouvement  de  rotation,  et, 
par  conséquent , une  augmentation  progressive  de  la  force  centri  - 
fuge  due  à ce  mouvement,  pour  un  point  situé  à une  même  distance 
de  l'axe;  la  limite  dont  nous  venons  de  parler,  au  delà  de  laquelle 
la  nébuleuse  ne  peut  pas  s’étendre,  a donc  dû  se  resserrer  de  plus 
en  plus.  Si,  à une  certaine  époque,  cette  limite,  en  se  rapprochant 
peu  à peu  du  centre,  a fini  par  atteindre  la  surface  de  la  nébuleuse, 
les  condensations  que  le  refroidissement  a continué  à opérer  ont 
dû  bientôt  la  faire  pénétrer  à l'intérieur  de  cette  surface  ; alors,  les 
molécules  extrêmes  de  la  nébuleuse,  tout  autour  de  son  équateur, 
se  sont  trouvées  au  delà  de  la  limite  qu’elle  ne  peut  pas  dépasser: 
et,  par  conséquent,  cette  portion  excédante  de  sa  matière  a dû 
cesser  de  faire  corps  avec  le  reste  de  la  masse,  et  s'en  séparer  sous 
forme  d’un  anneau,  tournant  dans  son  plan  et  autour  de  son  centre, 
avec  la  vitesse  qu’il  possédait  à l'instant  où  il  s’est  détaché.  Ce  n'est 
que  le  long  de  son  équateur  que  la  nébuleuse  peut  ainsi  abandonner 
une  partie  de  la  matière  qui  la  compose  ; car  partout  ailleurs  que 
dans  le  plan  de  ce  cercle,  l’attraction  qu’une  molécule  éprouve  de 
la  part  de  la  nébuleuse  tout  entière  n’a  pas  la  même  direction  que 
la  force  centrifuge  due  à son  mouvement  de  rotation  , et  ces  deux 
forces  se  composent  en  une  résultante  qui  tend  de  plus  en  plus  à 
rapprocher  la  molécule  de  l’équateur,  à mesure  que  la  forcecen- 
trifuge  va  en  augmentant  : l’accroissement  de  la  vitesse  angulaire 
de  la  nébuleuse  fait  donc  que  les  molécules  de  sa  surface  se  trans- 
portent de  toutes  parts  à son  équateur,  et  c'est  là  qu’elles  sont 
abandonnées  dans  l’espace , comme  nous  venons  de  le  dire. 

On  comprend  dès  lors  que  notre  nébuleuse,  en  se  refroidissant 
continuellement,  a dû  abandonner  successivement,  dans  le  plan  de 
son  équateur,  divers  anneaux  de  matière  nébuleuse,  qui  ont  con- 
tinué à tourner  dans  ce  plan  et  autour  de  leur  centre  commun.  La 
masse  centrale,  à laquelle  la  nébuleuse  a fini  par  se  réduire  à la 
suite  do  ses  condensations  successives , n’est  autre  chose  que  le 
soleil;  et  les  anneaux  concentriques  de  matière  nébuleuse,  qu’elle 
a déposés,  les  uns  après  les  autres,  dans  le  plan  de  son  équateur, 
ont  donné  naissance  aux  planètes.  Voici  comment  celte  transfor- 
mation des  anneaux  a pu  s'effectuer  : 

Chacun  de  ces  anneaux  aurait  dû  présenter  une  régularité  par- 
faite dans  tout  son  contour,  pour  conserver  indéfiniment  sa  forme 
annulaire.  Cette  régularité  ne  pouvant  évidemment  exister  que  dans 
des  cas  tout  à fait  exceptionnels,  il  est  naturel  d’admettre  qu'elle  ne 
s’est  pas  présentée  dans  les  anneaux  dont  nous  parlons.  Dès  lors,  la 
matière  de  chacun  d'eux  a dû  se  réunir  peu  à peu  autour  de  certains 
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centres  d’attraction , et  bientôt  ces  concentrations  partielles  ont 
dû  les  diviser  en  divers  fragments  qui  ont  continué  à se  mouvoir 
chacun  séparément , à peu  près  comme  ils  se  mouvaient  lorsqu'ils 
étaient  réunis.  Les  vitesses  des  diverses  parties  qui  constituaient 
précédemment  un  même  anneau  , n’étant  pas  rigoureusement  les 
mêmes,  soit  qu  elles  fussent  déjà  différentes  au  moment  de  la  sépa- 
ration de  ces  parties,  soit  quelles  aient  été  altérées  ultérieure- 
ment par  les  actions  perturbatrices  auxquelles  toutes  les  portions 
du  système  se  trouvaient  soumises,  il  en  est  résulté  que  toutes  les 
parties  d'un  même  anneau  ont  pu  se  rejoindre  successivement , et 
finir  par  se  confondre  en  une  seule  masse  circulant  autour  du  so- 
leil à peu  près  suivant  la  circonférence  de  l'anneau  qui  lui  a donné 
naissance  : cette  masse  unique,  en  continuant  à se  condenser,  a 
produit  une  planète.  Cependant,  il  pouvait  arriver  que  les  divers 
fragments  dans  lesquels  un  anneau  s’était  décomposé  continuas- 
sent à circuler  isolément,  et  donnassent  lieu,  par  la  suite,  à la 
formation  d'autant  de  planètes  distinctes,  se  mouvant  toutes  à peu 
près  dans  la  même  région  : c’est  ainsi  que  les  33  planètes  que  I on 
connaît  entre  Mars  et  Jupiter  ont  pu  résulter  des  fragments  dans 
lesquels  se  serait  divisé  un  anneau  de  matière  nébuleuse  dépose 
dans  cette  région. 

Voyons  maintenant  te  que  sont  devenues  les  matières  provenant 
de  la  totalité  d'un  anneau,  et  réunies  en  un  seul  point  de  son  con- 
tour, conformément  à ce  que  nous  venons  de  dire  ; cherchons  à re- 
connaître comment  la  masse  qu  elles  ont  formée  ainsi  a pu  produire 
une  planète  tournant  sur  elle -même  et  accompagnée  de  satellites . 
ce  qui  est  le  cas  le  plus  général  dans  notre  système  planétaire.  Dans 
la  condensation  progressive  de  cette  masse,  les  molécules  les  plus 
éloignées  du  soleil  se  sont  rapprochées  de  cet  astre,  et  les  molécules 
qui  en  étaient  le  plus  rapprochées  s'en  sont  éloignées;  les  premières 
ayant  une  vitesse  plus  grande , et  les  dernières  une  vitesse  plus 
petite  que  celle  do  la  partie  moyenne  vers  laquelle  les  unes  et  les 
autres  se  concentraient  de  plus  en  plus,  il  a dû  en  résulter  un 
mouvement  de  rotation  de  la  masse  tout  entière  autour  de  son 
centre,  et  dans  le  sens  même  du  mouvement  de  révolution  de  cette 
masse  autour  du  soleil.  Dès  lors  ces  matières,  provenant  d un  des 
anneaux  abandonnés  par  la  nébuleuse  primitive,  ont  constitué  un 
système  entièrement  analogue  à cette  nébuleuse,  mais  de  dimen- 
sions beaucoup  plus  petites  ; elles  ont  donné  lieu  à une  nouvelle 
nébuleuse  qui,  tout  en  se  mouvant  autour  du  centre  de  la  première, 
tournait  sur  elle-même  et  dans  le  même  sens.  Cette  nouvelle  né- 
buleuso  a donc  pu,  par  son  refroidissement  continuel,  abandonner 
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sur  son  conlour  successivement  différents  anneaux  de  matière  né- 
buleuse, et  finir  par  former  une  planète  tournant  sur  elle-même  dans 
le  sens  dans  lequel  elle  se  meut  autour  du  soleil;  quant  aux  an- 
neaux, en  se  comportant  comme  ceux  que  la  nébuleuse  principale 
avait  elle  même  abandonnés,  ils  ont  pu  donner  naissance  aux  satel- 
lites de  cette  planète.  Quelques-uns  de  ces  anneaux  ont  pu  acci- 
dentellement présenter  une  régularité  tout  exceptionnelle , et  par 
suite  conserver  leur  forme  primitive  jusqu'à  l'époque  actuelle;  les 
anneaux  de  Saturne  trouvent  donc  par  là  leur  explication  toute 
naturelle. 

La  matière  qui  s’est  réunie  à une  certaine  distance  d une  planète 
pour  former  un  satellite,  a dû  s’allonger  dans  le  sens  de  la  ligne 
qui  la  joignait  à sa  planète,  de  même  que  l’action  de  la  lune  dé- 
termine un  allongement  de  la  surface  de  la  mer,  suivant  la  ligne 
qui  va  de  la  terre  à la  lune.  Cet  allongement  du  satellite,  encore  à 
1 état  fluide,  beaucoup  plus  grand  que  celui  auquel  nous  venons 
de  le  comparer,  a dû  donner  au  satellite  une  tendance  à tourner 
toujours  les  mêmes  points  de  sa  surface  vers  le  centre  de  la  pla- 
nète. Ainsi  s’explique  très  simplement  celte  circonstance  remar- 
quable que  présente  la  lune,  et  que  Herschel  a cru  retrouver  dans 
les  satellites  de  Jupiter. 

On  voit  que  l’hypothèse  émise  par  Laplace,  sur  l'origine  et  la 
formation  de  notre  système  planétaire,  rend  parfaitement  compte 
de  toutes  les  particularités  qui  le  caractérisent.  Coïncidence  presque 
complète  des  plans  des  orbites  des  planètes,  petitesse  des  excen- 
tricités de  ces  orbites,  identité  de  sens  dos  mouvements  de  rotation 
et  de  révolution  de  tous  les  corps  du  système,  tout  s'explique  de  la 
manière  la  plus  naturelle  et  conformément  aux  lois  de  la  mécanique. 

Dans  cette  hypothèse , le  corps  d une  planète  formée  par  les 
condensations  dont  nous  avons  parlé  a dû  être  tout  d'abord  une 
masse  liquide  affectant  la  forme  d'un  sphéroïde  aplati  dans  le  sens 
de  son  axe  de  rotation,  et  environnée  d une  atmosphère,  reste  de 
la  nébuleuse  qui  lui  a donné  naissance.  Celle  masse  liquide,  en 
continuant  à se  refroidir,  s’est  solidifiée  peu  à peu  sur  toute  sa  sur- 
face. La  croûte  solide  qui  en  est  résultée  s’ost  ensuite  déformée 
insensiblement,  et  a fini  par  se  briser  successivement  dans  diverses 
parties , en  raison  de  la  diminution  progressive  du  volume  du 
liquide  qui  restait  à son  intérieur,  par  suite  de  l'abaissement  conti- 
nuel de  sa  température.  En  même  temps,  si  l’atmosphère  contenait 
une  grande  quantité  de  vapeur  d’eau  , cette  vapeur  devait  fournir 
par  sa  condensation  des  masses  d’eau  énormes , dont  la  présence 
sur  la  surface  de  la  croûte  solide  occasionnait  des  dégradations  de 
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celle  surface,  et  des  transports  de  matières  qui  finissaient  par  se 
déposer  en  couches  horizontales  au  fond  des  vastes  bassins  où  ces 
eaux  s'accumulaient;  et  ce  genre  de  phénomène  devait  se  repro- 
duire continuellement,  par  suite  des  vaporisations  et  condensations 
successives  que  l’eau  devait  éprouver,  en  raison  de  la  température 
encore  élevée  de  la  surface  du  globe  d’une  part,  et  du  refroidis- 
sement continuel  de  l’atmosphère  environnante  d'une  autre  part. 
C'est  ainsi  que  la  formation  successive  des  terrains  sur  la  surface 
du  globe  terrestre,  telle  que  la  géologie  est  parvenue  à l’expliquer, 
se  rattache  naturellement  aux  idées  que  nous  venons  de  déve- 
lopper. 

Les  comètes,  qui  viennent  de  temps  en  temps  passer  dans  le  voi- 
sinage du  soleil , ne  peuvent  pas  être  regardées  comme  provenant 
«le  la  nébuleuse  à laquelle  nous  venons  de  rattacher  la  formation 
du  soleil,  des  planètes  et  de  leurs  satellites.  Les  inclinaisons,  quel-* 
quefois  si  grandes,  des  plans  de  leurs  orbites  sur  le  plan  de  l’éclip- 
tique, et  le  sens  de  leur  mouvement,  qui  est  direct  pour  les  unes, 
rétrograde  pour  les  autres,  prouvent  que  ces  astres  ont  une  origine 
toute  différente  de  celle  que  nous  venons  d’assigner  aux  planètes. 
Les  comètes  doivent  être  regardées  comme  étant  de  petites  nébu- 
leuses qui  se  meuvent  dans  l'immensité,  et  qui,  lorsqu'elles  s'ap- 
prochent de  notre  système  planétaire,  se  trouvent,  entraînées  dan# 
le  voisinage  du  soleil  par  l’attraction  qu’elles  éprouvent  de  la  part1 
de  cet  astre;  après  s’en  être  approchées,  elles  s'en  éloignent,  sou- 
vent pour  ne  plus  revenir.  Lorsqu’une  comète  vient  ainsi  à se 
mouvoir  près  du  soleil  et  des  planètes  , les  actions  qu  elle  éprouve 
simultanément  de  la  part  de  ces  corps  peuvent  modifier  la  nature 
de  la  ligne  qu  elle  parcourt,  de  manière  à la  faire  mouvoir  suivant 
une  ellipse  dont  le  grand  axe  ne  soit  pas  excessivement  grand  ; 
alors  la  comète  fait,  pour  ainsi  dire,  partie  intégrante  du  système 
planétaire  , et  elle  devient  une  comète  périodique.  Les  quatre  co- 
mètes périodiques  dont  nous  avons  parlé  précédemment  se  trouvent 
dans  ce  cas;  mais  il  pourra  arriver  que  les  actions  perturbatrices, 
qu  elles  éprouveront  de  la  part  des  planètes  près  desquelles  elles 
viendront  à passer,  modifient  un  jour  leurs  orbites,  à un  tel  point , 
quelles  s'éloigneront  indéfiniment  de  nous,  sans  que  nous  les 
revoyions  jamais.  On 'a  quelques  exemples  de  comètes  dont  le 
mouvement  a subi  des  altérations  de  ce  genre , par  les  actions 
perturbatrices  des  principales  planètes. 

La  lumière  zodiacale  (§  1 55)  s’explique  très  facilement  dans  l'hy- 
pothèse de  Laplace.  Nous  avons  dit  qu  on  ne  peut  pas  la  regarder 
comme  étant  due  à une  at  mosphère  du  soleil  ; en  effet,  cette  lumière, 


Digitized  by  Google 


620  NÉBULEUSES. 

s’étendant  au  delà  des  orbites  de  Mercure  et  de  Vénus,  dépasse  de 
beaucoup  la  limite  à l'intérieur  de  laquelle  l'atmosphère  du  soleil 
doit  être  renfermée,  d’après  la  vitesse  de  son  mouvement  de  rota- 
tion sur  lui-même.  Maison  peut  concevoir  que  la  matière  nébuleuse, 
abandonnée  successivement  par  la  nébuleuse  qui  a formé  notre 
système  planétaire,  ne  se  soit  pas  condensée  en  totalité  dans  les 
diverses  masses  partielles  d'où  sont  sorties  les  planètes;  il  peut  être 
resté  de  petites  quantités  de  cette  matière,  continuant  à circuler 
autour  du  soleil  à différentes  distances  de  cet  astre,  et  formant,  par 


leur  ensemble,  une  sorte  de  né- 
buleuse très  diffuse  et  de  forme 
lenticulaire  : c'est  ce  qui  occa- 
sionnerait la  lumière  zodiacale. 
On  trouve  dans  le  ciel  divers 
exemples  de  nébuleuses  allon- 
gées, présentant  dans  leur  en- 
semble précisément  la  forme 
de  la  nébuleuse  à laquelle 
nous  attribuons  celte  lumière, 
pg.  387,  388  et  389.  Il  pour- 
rait bien  se  faire  que  la  matière 
nébuleuse  qui  serait  ainsi  ré- 
Fif.  389.  = d=u*0'b.)  pandue  en  très  petite  quantité 

dans  l'espace  environnant  le 
soleil , et  jusqu’à  une  assez  grande  distance  de  cet  astre,  se  fût 
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condensée  par  le  refroidissement  en  un  grand  nombre  de  très 
petits  corps , se  mouvant  chacun  séparément  autour  du  soleil , et 
constituant  ainsi  une  multitude  innombrable  de  petites  planètes. 
Les  étoiles  filantes  (§  329)  s'expliqueraient  alors  très  facilement, 
en  admettant  que  ce  sont  quelques-uns  de  ces  petits  corps  qui 
viennent  de  temps  en  temps  traverser  l’atmosphère  de  la  terre. 
Le  retour  périodique  de  certains  maximums  dans  l'apparition  des 
étoiles  filantes  tend  à donner  un  certain  poids  à cette  manière 
de  voir. 


ri  N. 
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